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Introduzione
I sistemi simbiotici sono una classe estrema e comparativamente rara di stelle binarie
composte da una stella compatta (i.e. una nana bianca) e una gigante evoluta. La
nana accresce materia dal vento della gigante, sia direttamente dal vento che tramite un
disco di accrescimento che rilascia energia potenziale e riscalda la superficie della nana,
abbastanza da produrre emissione in banda ultravioletta e raggi X.
La separazione tra le due componenti è abbastanza ampia da consentire lo sviluppo di
una regione nebulare nella materia persa dalla gigante, per vento o riempimento del lobo
di Roche, che viene ionizzata dai fotoni altamente energetici della componente calda. A
causa dell’accrescimento, la massa della nana probabilmente continua a crescere fino al
punto di provocare un collasso, uno degli scenari per l’origine di supernovae tipo Ia.
Lo spettro di un sistema simbiotico è composito formato da due componenti di contin-
uo stellare e un da un continuo di ricombinazione nebulare, solcato da righe di emissione
di idrogeno neutro (H I), elio neutro e ionizzato (He I/II) e righe permesse e proibite di
atomi mediamente ionizzati (principalmente N II-V, O I-VI, C III-IV). Questi sistemi
sono stati inoltre la prima sorgente astrofisica a mostrare il doppietto O VI 1032, 1038 Å
scatterato Raman, un processo che richiede la presenza contemporanea di una sorgente
in grado di ionizzare lo ione O+4 e di idrogeno neutro che funge da mezzo diffusore dei
fotoni O VI.
AG Draconis è una sistema composto da una nana bianca e una gigante di tipo K0-
K4 III, denominato di tipo-S poiché mostra soltanto emissione stellare (senza polvere).
Con tempo scala di circa 14-15 anni il sistema entra in fasi di “attività” dal periodo
caratteristico dell’anno, definite da un aumento della luminosità nelle bande ottiche di
1-3 magnitudini. La nana bianca ha temperature di quiescenza maggiori di ≈ 105 K
e luminosità molto elevata, paragonabile a quella della compagna gigante. Un rilascio
tanto alto di energia si concilia con l’ipotesi di un bruciamento di idrogeno stabile sulla
superficie della nana del gas accresciuto dalla gigante; per cause ancora sconosciute
l’equilibrio tra accrescimento e bruciamento nucleare si rompe dando l’avvio alle eruzioni,
dette outburst.
AG Dra è il sistema simbiotico tra i più monitorati nel corso dell’ultimo secolo e
particolarmente analizzato in multi-banda, trattandosi della sorgente simbiotica più in-
tensa in banda X soft (< 1 keV) e una della sorgenti X galattiche più rappresentative. É
stato classificato come un sistema di alone a causa dell’alta latitudine galattica, l’elevata
velocità del baricentro (rispetto al sole) e la bassa metallicità. Ha dunque una bassa
estinzione che determina una modifica dello spettro ad alte lunghezze d’onda piuttosto
modesta rispetto alla maggior parte dei sistemi simbiotici. Fa parte di un piccolo gruppo
all’interno della classe simbiotica che contiene una gigante gialla anziché rossa e manca
delle profonde bande di assorbimento di ossido di titanio che in molti sistemi possono
influenzare notevolmente alcune importanti righe di emissione diagnostiche.
In “outburst” lo spettro subisce notevoli variazioni a causa della rottura dell’equilibrio
nella nebulosa tra ionizzazione e rifornimento di materiale neutro dalla gigante. Le righe
di emissione variano nei profili e nelle intensità. Le componenti continue delle due stelle
e della ricombinazione nella zona nebulare crescono in modo imprevedibile ed evolvono
separatamente in funzione della fase di attività.
Scopo di questa tesi è di analizzare le variazioni dello spettro di AG Dra nel corso
delle ultime due fasi attive, con particolare attenzione al periodo attivo appena terminato
in cui la stella è stata osservata in maniera continuativa con tecniche di spettroscopia
ottica a risoluzione variabile.
Nel primo capitolo forniremo un’introduzione generale ai sistemi simbiotici, allo scopo
di fornire un quadro il più possibile esaustivo del fenomeno simbiotico e dei meccanismi
fisici ad esso legato.
Nel secondo capitolo presenteremo il sistema AG Dra.
Il terzo capitolo è dedicato al trattamento dei dati spettroscopici originali. Saranno
descritte le procedure di riduzione, che sono state effettuate grazie allo sviluppo di ap-
posite procedure in linguaggio IDL e all’uso di programmi esistenti dedicati, e affrontate
le problematiche incontrate con le relative soluzioni.
Nel quarto capitolo illustreremo le procedure effettuate per eseguire misure sulle righe
di emissione dello spettro e presenteremo in particolare i risultati ottenuti per alcune righe
principali (Hα, Raman O VI, He I e He II), inquadrandoli nell’ambito di quanto presente
in letteratura e fornendo una descrizione teorica della formazione delle singole righe.
Il quinto capitolo affronta il problema del trasporto radiativo nella nebulosa e dei
meccanismi di formazione dei profili di riga. Presenteremo un catalogo dei profili delle
righe di emissione ottenute da spettri ad alta e media risoluzione in attività e quiescenza,
cercando di fornire un’interpretazione dei meccanismi responsabili delle loro variazioni.
In conclusione tenteremo di interpretare i risultati ottenuti dall’analisi delle caratter-
istiche delle righe e delle loro variazioni temporali, alla luce delle conoscenze attuali del
sistema, e di spiegare i possibili meccanismi fisici che possono dar luogo ai comportamenti
osservati.
NB: Una parte dei risultati ottenuti in questa tesi sono stati discussi anche da Shore et
al. (2010) (“The spectroscopic evolution of the symbiotic star AG Draconis. I. The O VI
Raman, Balmer, and helium emission line variations during the outburst of 2006-2008”),
disponibile on-line.
Capitolo 1
Le variabili simbiotiche
In questo primo capitolo forniremo un resoconto orientativo delle caratteristiche prin-
cipali dei sistemi simbiotici al fine di fornire al lettore un contesto generale, per poi
soffermarci nelle seguenti sezioni su AG Dra, l’oggetto di questa tesi.
Le stelle variabili simbiotiche sono una piccola classe di oggetti binari con periodi
orbitali di centinaia di giorni composti da una gigante late type, da una seconda com-
ponente molto calda e in accrescimento e da una regione nebulare fortemente emittente
che a causa di una qualche instabilità nella componente calda mostrano periodicamente
comportamenti eruttivi.
I sistemi simbiotici ad oggi conosciuti sono circa 200 (Belczyński et al., 2000). La
componente calda è generalmente una nana bianca (WD, White Dwarf) ma vi sono casi
in cui è presente una subnana, una stella di piccola massa in sequenza principale (MS,
Main Sequence) in stato di accrescimento o una stella di neutroni (Kenyon & Webbink,
1984; Muerset et al., 1991). Le alte temperature raggiunte, T ≈ 105K, consentono alla
radiazione della stella compatta di ionizzare il vento della gigante andando a formare
una regione dalle caratteristiche di una nebulosa. La componente fredda può essere una
stella del ramo delle giganti rosse (RGB, Red Giant Branch) o del ramo asintotico (AGB,
Asymptotic Giant Branch) (Zhu et al., 2010).
La presenza di una gigante evoluta è indispensabile per la formazione di un sistema
simbiotico: il sistema deve perciò avere lo spazio disponibile per una stella di tali di-
mensioni. Per questo motivo, le stelle simbiotiche sono i sistemi binari con la più grande
separazione spaziale. Il loro studio è essenziale per comprendere le interazioni delle stelle
binarie staccate e semi-staccate (vedere ad esempio Corradi (2003)).
Inoltre, i fenomeni energetici coinvolti nell’accrescimento di massa della WD sono
rilevanti anche per la comprensione di altri oggetti astrofisici con fenomeni di accresci-
mento, come, per esempio, altre classi di stelle binarie variabili, accrescimento su stelle
di neutroni o buchi neri, regione attive in galassie o quasar. Si pensa che gli stessi micro-
quasar, sistemi binari in accrescimento che sviluppano emissione X e radio-getti, non
siano che una forma estrema del fenomeno simbiotico. La presenza di due stelle evolute
può contribuire, inoltre, a comprendere anche il comportamento nelle ultime fasi di vita
di una stella singola.
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Figura 1.1: Spettri di sistemi simbiotici. Sono visibili le bande di assorbimento di TiO
che hanno origine nella fotosfera della gigante tranne che in AG Dra, sistema simbiotico
giallo. La banda in assorbimento attorno a 7400 Å è di origine tellurica. Tratto da
Kenyon & Fernandez-Castro (1987).
Trovare i collegamenti tra le stelle simbiotiche e gli oggetti correlati può servire a
capire il ruolo di queste binarie nella formazione di jet, nebulose planetarie, novae, sor-
genti X supersoft e supernovae Ia (SNe Ia). La maggior parte di questi aspetti riguarda gli
ultimi stadi della formazione stellare ed è ancora poco conosciuta ma ha grande importan-
za poiché può avere riscontri sulla comprensione delle pulsazioni stellari e dell’evoluzione
chimica delle galassie.
Le nebulose simbiotiche rappresentano infine un importante laboratorio per i plasmi
densi fotoionizzati che si trovano anche nelle galassie Seyfert e nei nuclei galattici attivi
(AGN) e gli spettri di alta qualità che abbiamo delle strette righe nebulari le rendono
un valido strumento per testare i modelli di fotoionizzazione e i dati atomici a terra.
Il termine stella simbiotica fu originariamente usato per indicare stelle che presentano
uno spettro combinato tra differenti classi spettrali.
L’osservazione delle prime stelle simbiotiche è storicamente da ricondurre a Fleming
& Pickering (1912) che inclusero nel gruppo di “stelle dallo spettro peculiare” due stelle
che oggi appartengono a questa classe. Pochi anni dopo, Cannon notò un gruppo isolato
di stelle che, identificate come stelle rosse, presentavano tuttavia righe di emissione dell’H
I e dell’He II. Negli anni ’30, infine, alcune di esse furono riconosciute come giganti di
tipo M con una riga di emissione He II 4686 molto forte nello spettro.
La presenza simultanea di una componente spettrale tipica di un oggetto a bassa
temperatura, come suggerito da righe di assorbimento molecolare e di metalli neutri e
da un continuo rosso, e di righe di emissione da specie altamente ionizzate, che invece
richiedono condizioni di alta eccitazione tipiche delle nebulose planetarie, fece pensare a
“stelle dallo spettro combinato”. Dallo studio fotometrico di questi oggetti si evidenziò
ben presto una variabilità fotometrica di 2-3 magnitudini su periodi di 600-900 giorni
che ricordava le eruzioni della stelle novae. Ulteriori studi spettroscopici mostrarono che
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durante gli aumenti in luminosità, gli assorbimenti tipici delle stelle M erano rimpiazzati
da una componente continua nel blu, molte delle righe di eccitazione scomparivano e le
righe He II e H I spesso presentavano profili di assorbimento P Cyg, tipici di forti venti
stellari.
Merrill nel 1942 propose la denominazione di stelle simbiotiche con chiaro riferimento
al carattere binario confermato dalla presenza di correlazione su alcuni sistemi tra la
velocità radiale e la luminosità in periodi di quiescenza (vedere ad esempio Kenyon
(1986) e referenze).
La definizione classica e attualmente accettata di ‘stella simbiotica’ (Mikołajews-
ka, 1997) è relativa all’aspetto spettroscopico nell’ottico: sta ad indicare sistemi che in
quiescenza possono mostrare profili in assorbimento (molecolari e di specie neutre, ad
esempio, TiO, Ca I, Na I) e un continuo rosso tipico di giganti late giant, ovvero di
classe spettrale K-M, un continuo blu con il salto di Balmer in emissione e forti righe di
emissione di specie a ionizzazione relativamente alta, sia permesse che proibite (H I, He
I, He II, [O III], etc.). Alcuni esempi di spettri simbiotici sono mostrati in figura 1.1.
Lo spettro in outburst è invece usualmente simile a quello di una supergigante A-F
con emissioni di H I e He I e metalli singolarmente ionizzati e con le righe di assorbimento
della gigante attenuate da un secondo continuo spettrale verso il blu.
1.1 L’aspetto binario delle stelle simbiotiche
Nonostante che le variazioni fotometriche con periodi di 200-1000 giorni, più evidenti a
corte lunghezze d’onda, fossero note dagli anni ’30, non è stato banale riconoscere il moto
binario neppure per i sistemi più stretti. La misura delle variazioni del moto orbitale è
infatti resa difficile a causa di Porb ≥ 1 yr cui corrispondono variazioni in velocità radiale
molto ridotte, Kg ≈ 5-10 km s−1. Perciò soltanto con gli spettri forniti negli anni ’80
dal satellite ultravioletto IUE (International Ultraviolet Explorer) è stata confermata
la binarietà del sistema grazie alla presenza di un forte continuo UV, riconducibile alla
componente calda, e alla correlazione con i dati disponibili per il moto orbitale.
Un monitoraggio fotometrico rende possibile la misura del periodo orbitale anche
dalle curve di luce poiché metà delle stelle simbiotiche sono binarie a eclissi mentre il
resto ha una modulazione periodica legata all’effetto di riflessione. Come vedremo nel
seguito, sono noti sistemi simbiotici che si stima abbiano periodi orbitali maggiori di
50 anni ma i mezzi ad oggi disponibili hanno consentito misure per sistemi con periodi
non superiori a 44 anni (R Aqr). Belczyński et al. (2000) fornisce in tabella 1 i periodi
orbitali noti per 40 sistemi simbiotici.
La figura 1.2 riporta la distribuzione dei periodi aggiornata al 2008: la maggior parte
sta tra 200 e 1000 giorni. Tutti i sistemi con Porb≥ 1000 giorni, tranne uno (CD-43 14302
al 2003) contengono giganti molto fredde di tipo spettrale M6. I sistemi gialli, cioè quelli
contenenti una gigante K che si pensa siano di alone, si possono dividere tra quelli con
Porb tra 200 e 600 giorni e Porb≥ 900 giorni mentre sembra che non vi siano particolari
differenze tra i periodi dei sistemi di disco e quelli di buldge (Mikolajewska, 2008). I
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Figura 1.2: Parametri orbitali di stelle simbiotiche. Distribuzione di periodi della binaria
(a sinistra), rapporti di massa, masse della componente calda, masse della componente
fredda. Le regioni tratteggiate indicano differenti popolazioni: SS (sistemi simbiotici) del
MC (Magellanic Clouds, Nubi di Magellano), stelle gialle e novae simbiotiche ricorrenti.
Tratto da Mikolajewska (2008, figura 1).
sistemi delle Nubi di Magellano hanno tutti Porb≥900 giorni ma stanno tutti nella coda
della distribuzione per i sistemi galattici.
Le masse delle giganti hanno un picco attorno a 1.6 M e una media di 1.7 ± 0.1 M.
Le masse delle componenti calde sono tra 0.4 e 0.8 M con picco a 0.5 M, ad esclusione
di tre novae ricorrenti simbiotiche (RS Oph, AR Pav e T CrB) in cui è anche visibile
un’inversione del rapporto di massa che potrebbe inquadrarle come progenitori di SN Ia
(vedere discussione nel seguito).
Solo meno di una decina di sistemi (circa il 3%) ha eccentricità significative (e > 0.1)
e sono tra quelli con i periodi maggiori (Porb ≥ 1000 giorni) (Mikołajewska, 2003).
1.1.1 La componente fredda
In accordo con le proprietà nella banda vicino-IR, in particolare con gli indici di colore
IR, si suole suddividere i sistemi simbiotici in due classi (Webster & Allen, 1975).
• Tipo D: gli spettri dei sistemi di questa classe indicano la presenza di righe gen-
eralmente stellari (usualmente di variabile Mira di tipo spettrale M, periodi di
pulsazione dell’ordine dell’anno) e tipiche righe a 1-4 µm ed eccesso di emissione
tra 10 e 100µm indicanti la presenza di gusci di polvere a Td ≈ 1000 K.
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• Tipo S: componente stellare priva dell’emissione indicante presenza di polvere,
con spettri nel vicino infrarosso consistenti con temperature di fotosfera stellare di
Tphot ≈ 3000 - 4000 K e temperature di colore IR T ≈ 2500 - 3500 K.
• Tipo D’: è un sottogruppo del tipo D che contiene tutte le stelle la cui componente
fredda è diversa da una variabile Mira; in particolare, una gigante di tipo spettrale
early type (F-K) e temperature della polvere inferiori al gruppo D.
L’80% delle simbiotiche appartiene al gruppo S (Mikołajewska, 2003). I sistemi S
hanno per la maggior parte orbite circolari e sono composti da una gigante di piccola
massa e tipo spettrale M3-6 e una compagna di piccola massa1 e alta temperatura. La
mancanza di polvere è consistente con i periodi orbitali minori di 15 anni. La presenza
di un guscio di polvere richiede che la separazione orbitale sia maggiore del raggio di
formazione della polvere stessa. Assumendo un raggio tipico di formazione Rdust ≈ 5
RMira e RMira ≈ 1-3 AU si ottiene la separazione minima a ∼ 20 AU e un periodo
corrispondente Porb ∼ 50 anni, per ogni sistema tipo D. L’unico periodo misurato per
un sistema tipo D è quello di R Aqr di 44 yr. Anche se mancano stime per il periodo
massimo, la separazione deve essere tale da permettere il necessario scambio di massa.
La maggior parte delle simbiotiche galattiche contiene giganti rosse (tipo M) o Mirae
appartenenti a popolazioni di disco intermedia o vecchia. Un piccolo ma importante
gruppo di simbiotiche è quello delle simbiotiche “gialle” che invece contengono una gigante
F, G, K o early R. Anch’esse si suddividono in base ai colori IR tra tipi S e D. Quasi
tutti, se non tutti questi sistemi, appartengono alla popolazione di alone.
Un’analisi di Mikołajewska (2007) suggerisce che per i sistemi del MC (Magellanic
Clouds) e per quelli gialli galattici con Porb maggiore uguale a 900 giorni le giganti
simbiotiche siano in fase di AGB, in cima alle RG o in basso all’AGB per gli altri (figura
1.3) con masse Mg ≤ 2-3 M. Per certi sistemi il valore di luminosità stimato potrebbe
essere solo un limite minimo a causa dell’errore sulla stima del raggio dovuto ad una
cattiva conoscenza dell’inclinazione, cosa che provocherebbe un aumento della Mbol ed
uno spostamento di molti dal RGB (Red Giant Branch) in AGB.
Mürset & Schmid (1999) hanno rilevato che rispetto alle stelle giganti nelle vicinanze
del Sole, le stelle simbiotiche hanno una predominanza di giganti late type. L’analisi
di 100 sistemi ha permesso di rilevare che il tipo spettrale delle componenti fredde dei
sistemi S è tra M3 e M6, con picco per M5, mentre le Mirae simbiotiche stanno tra
M6 e M7. Sappiamo che il numero di oggetti appartenenti ai sottogruppi delle stelle M
di campo decrescono da M0 a M8 e che per le giganti M andando verso gli ultimi tipi
spettrali si ha un aumento del raggio che comporta atmosfere più estese e soggette a
perdite di massa maggiori.
Kenyon & Fernandez-Castro (1987) suggeriscono inoltre che sistemi staccati, in cui
nessuna delle componenti riempie il lobo di Roche, e semi-staccati, in cui la gigante
1Sono classificate di piccola massa le nane bianche con MWD < 1 M, cioè quelle più lontane dal
limite di Chandrasekhar (MCh= 1.4 M) in corrispondenza del quale la pressione degli eletrroni degeneri
non è più in grado di contrastare la forza di gravità e il sistema collassa in stella di neutroni.
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Figura 1.3: Giganti simbiotiche nel diagramma HR. I sistemi tipo S galattici sono dis-
egnati come diamanti aperti (sistemi gialli), quadrati pieni (sistemi di buldge) e cerchi
pieni (sistemi di disco), mentre le stelle piene e vuote corrispondono agli oggetti di LMC
e SMC. Sono anche disegnate le tracce evolutive per stelle di AGB di piccola massa
(righe tratteggiate per ZMC=0.002 e righe punteggiate per Z=0.02) e di RGB (Red
Giant Branch, linee continue). Tratto da Mikołajewska (2007, figura 3).
riempie il proprio lobo (Garcia, 1986), contengono rispettivamente giganti più o meno
evolute e di conseguenza più o meno luminose2
Per le Mirae simbiotiche inoltre i periodi di pulsazione sono sistematicamente maggiori
rispetto alle Mirae singole galattiche (Whitelock, 2003). Tutto questo suggerisce che lo
sviluppo del fenomeno simbiotico necessiti di un efficiente trasferimento di massa e che
la presenza di giganti più evolute nei sistemi simbiotici indichi che grandi raggi e grandi
perdite di massa sono i discriminanti per iniziare il fenomeno simbiotico nelle binarie.
Risultati multi-banda mostrano che per i sistemi staccati di tipo S la perdita di massa
stimata per le giganti, ∼ 10−7 M yr−1, è maggiore che per una stella di tipo M singola
ad ulteriore conferma che un efficiente meccanismo di perdita di massa è essenziale per
l’avvio del fenomeno simbiotico (Kenyon & Fernandez-Castro, 1987) e/o che la presenza
di una seconda componente aumenta il tasso di perdita di massa.
Zamanov et al. (2008) hanno trovato che le giganti K dei sistemi simbiotici hanno
velocità di rotazione più che doppie rispetto a quelle di campo. Lo stesso per le giganti
2I lobi di Roche di un sistema binario sono le superfici equipotenziali che delimitano la sfera di in-
fluenza gravitazionale efficace, considerata cioè la forza centrifuga, delle due componenti. Una particella
che si trovi sulla superficie di un lobo, su cui si annulla il potenziale gravitazionale, a velocità non nulla
può sfuggire. I due lobi di Roche di un sistema binario hanno un punto di contatto, punto lagrangiano
L1, giacente sull’asse del sistema binario, che permette il passaggio della materia tra l’una e l’altra sfera
di influenza poiché rappresenta un punto di inversione del potenziale gravitazionale.
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simbiotiche M0III-M6III che risultano più veloci di tutti i rotatori più veloci di campo.
L’alta velocità rotazionale sarebbe confermata anche nei sistemi D.Tali differenze in
velocità potrebbero giustificare i tassi di perdita di massa osservati poiché porterebbero
a tassi 10 volte più elevati rispetto alle stelle di campo, almeno per i sistemi S. Tuttavia
per confermare tali ipotesi sarebbe necessario effettuare misure di rotazione per stelle al
Bario e CH che , pur avendo caratteristiche simili, non avviano il fenomeno simbiotico
(Smith et al., 1996) e verificare che non siano anch’esse rotatori altrettanto veloci.
Gromadzki et al. (2007) hanno indagato anche la possibilità che tassi elevati di perdita
di massa siano riconducibili alla presenza nella maggioranza dei sistemi simbiotici S di
variabili semiregolari piuttosto che giganti normali non variabili che si evidenzia nella
variabilità della curva di luce.
Un aspetto relativo alla questione della perdita di massa è se essa avvenga tramite
meccanismi di vento o per riempimento del lobo di Roche e se vi sia o meno formazione di
un disco. Nel primo caso la gigante perde massa per vento, che viene in parte acquistata
dalla nana bianca. Nello scenario di riempimento del lobo di Roche da parte della
gigante, invece, la differenza di pressione tra l’ambiente della gigante e quello più rarefatto
di competenza della stella compatta, crea la formazione di una corrente collimata di
materia (stream) attraverso il punto lagrangiano L1; la materia, entrata nel lobo di
Roche della compagna, viene attratta verso di essa e può iniziare a circolarle attorno
formando un disco di accrescimento. Per le Mirae l’accrescimento avviene tramite vento:
sono infatti sistemi molto larghi, che hanno quindi lobi molto estesi, e se ne ha conferma
osservativa in quanto le pulsazioni non sono influenzate dalla presenza di una compagna
non differendo da stelle pulsanti singole confrontabili. Invece, alcuni sistemi di tipo S
potrebbero, almeno teoricamente, accrescere massa sulla stella calda per riempimento
del lobo mareale. In alcuni sistemi simbiotici stabili, cioè no eruttivi, e in tutti quelli
con outburst multipli (di tipo Z And) di cui si hanno curve di luce rosse o NIR è stata
trovata variabilità ellissoidale (Mikołajewska et al., 2003), ma i valori ottenuti dalle curve
di luce per i raggi discordano con quelli già noti, suggerendo che la variabilità potrebbe
non indicare riempimento del lobo ma dipendere da una serie di motivi che andrebbero
maggiormente indagati (Mikołajewska, 2007). Le curve di luce NIR sono disponibili
ancora per pochi sistemi e sarebbe necessaria una maggiore statistica. I valori trovati
per i raggi della gigante nella maggior parte dei casi escludono riempimento di lobo di
Roche (Rg ≈ 0.4− 0.5RRL). Mikołajewska (2007) nota che anche nei casi in cui le stime
di raggio eseguite tramite la misura della velocità di rotazione assiale (vrot sini) superano
quelli derivati dalla classificazione spettrale, essi non sono mai oltre il lobo.
Per quanto riguarda le abbondanze delle giganti M simbiotiche, diversi studi sug-
geriscono che esse non differiscano da giganti locali di tipo M anche se ancora mancano
studi di abbondanze fotosferiche, ad oggi disponibili solo per i sistemi gialli. Da una parte
l’analisi delle righe di assorbimento del primo sovratono CO in banda K di 11 sistemi
ha dato abbondanze di carbonio e di 12C/13C subsolari3 (Schild et al., 1992; Schmidt &
3Le stelle in fase di gigante rossa vanno incontro al primo dredge up, ovvero ad una fase in cui
l’inviluppo convettivo scende, a causa dell’espansione e del successivo raffreddamento dell’inviluppo
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Mikołajewska, 2003; Schmidt et al., 2006) tipiche delle giganti M. Lo stesso risultato è
poi stato ottenuto dalla misura dei rapporti C/N e O/N per gli spettri nebulari UV di
24 sistemi (Nussbaumer et al., 1988) messi a confronto con stelle in varie fasi evolutive
e con nebulose planetarie.
Schmid & Nussbaumer (1993) hanno stimato le abbondanze CNO per 9 simbiotiche
gialle e una simbiotica Mira al carbonio trovando deficienza di metalli in qualche tipo S
e arricchimento di carbonio in qualche sistema, principalmente nei tipi D’, che potrebbe
essere dovuto al III dredge up in AGB (Asymptotic Giant Branch) associato ai forti e
brevi venti tipici di questa fase (Kenyon & Fernandez-Castro, 1987). Le abbondanze foto-
sferiche trovate da Mikolajewska et al. (2006) per sistemi gialli confermano che le giganti
K simbiotiche sono povere di metalli ([Fe/H] ≤ 1) e che i processi s sono sovrabbondanti,
così come per i sistemi D in cui [Fe/H] ≈ 0.
1.1.2 La componente calda e l’attività
La presenza di righe nebulari rende necessaria la condizione che nel sistema vi sia una sor-
gente fortemente ionizzante. Bath (1977) propose che potesse trattarsi del disco formato
attorno a una stella di MS o una WD che accresce dalla gigante a luminosità prossime
a quella di Eddington. In altri modelli i fotoni ionizzanti derivano invece dalla WD. Ad
oggi l’ipotesi del disco è ancora discussa per la maggior parte dei sistemi, mentre è noto
che la maggior parte di essi contiene WD di massa Mh= 0.3-0.6 M; un numero esiguo di
simbiotiche, classificate come binarie raggi-X di piccola massa, presenta un forte spettro
di raggi X duri che suggeriscono invece la presenza di una stella di neutroni (ad esempio,
V2116 Oph e GX 1+4) (Mikolajewska, 2008).
Nussbaumer et al. (1988), da considerazioni di carattere evolutivo, hanno osservato
che la mancanza di sistemi simbiotici noti con supergigante, anziché gigante, può indicare
che la compagna della primaria debba essere una WD e non una stella di sequenza
principale. Infatti, assumendo due evoluzioni indipendenti per le due stelle, se il sistema
fosse composto da una stella di MS, la compagna di massa iniziale maggiore potrebbe
essere in una qualsiasi fase più avanzata, compreso in fase di supergigante. La mancanza
di supergiganti nei sistemi simbiotici può essere invece consistente con uno scenario in
cui la componente più evoluta è una WD che, dovendo evolversi da stelle di massa
iniziale minore di 8 M (Weidemann e Koester 1983), deve avere una compagna meno
evoluta di massa iniziale inferiore alla propria, quindi una gigante rossa con luminosità
e abbondanze attese per una massa minore di 8 M.
La componente calda accresce materiale dalla compagna e per questo motivo appare
piuttosto luminosa , Lhot ≥ 102-103 L e possiede temperature piuttosto elevate, T eff
≥ 105 K. I valori citati derivano dall’analisi di 20 sistemi ma le similitudini tra spettri
ottici suggeriscono che possano estendersi a tutte le simbiotiche (Muerset et al., 1991). La
stellare, fino alla shell in cui avviene il bruciamento nucleare di idrogeno per ciclo CNO. Il dredge up
porta quindi in superficie i prodotti della combustione, aumentando la quantità relativa di 13C rispetto
a quella presente originariamente nell’atmosfera.
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nana bianca simbiotica può raggiungere tali valori di temperatura solo grazie a reazioni
nucleari e/o ad un disco di accrescimento otticamente spesso.
L’ipotesi che la luminosità derivi soltanto da accrescimento è esclusa poiché il tasso
dovrebbe essere di 10−6 M yr−1. Poiché le giganti simbiotiche cedono massa per venti,
anche se si tratta di tassi piuttosto elevati, ∼ 10−7 M yr−1, l’efficienza con cui la com-
pagna accresce è sempre minore poiché questo rappresenta il limite massimo raggiunto
nel caso di rimpimento del lobo di Roche. L’accrescimento per vento si riduce ad ordini
inferiori a ∼ 10−8 M yr−1, corrispondenti a L ≈ 10 - 100 L. Risulta pertanto neces-
sario pensare ad un altro meccanismo che spieghi l’elevata luminosità della componente
calda. Se assumiamo uno scenario in cui la massa ricca di idrogeno che cade sulla WD sia
bruciata, per produrre tale luminosità (su una stella di Mhot ∼ 0.5 M) sono sufficienti
tassi di accrescimento 10−8 M yr−1 (Mikołajewska, 2003).
In accordo con gli studi teorici, la luminosità del guscio in bruciamento di idrogeno
deve essere funzione della massa sottostante, ma nel caso delle WD non c’è un’unica
relazione massa-luminosità del guscio poiché essa dipende dalla storia termica della stella.
In genere WD più calde devono avere masse maggiori per raggiungere la stessa luminosità
durante la fase di bruciamento dell’idrogeno (Iben & Tutukov, 1996). Tuttavia WD
appartenenti a sistemi simbiotici classici sembrano stare tra le stelle che abbandonano
l’AGB con un core di CO e quelle che abbandonano per la prima volta il RGB con un
core degenere di He (figura 1.4) e ciò vuol dire che all’avvio del trasferimento di massa
dalla gigante potrebbero ancora essere calde.
Muerset et al. (1991), da modellizzazione degli spettri IUE, hanno rilevato che la
componente calda si sovrappone nel diagramma HR alla stessa regione occupata dalla
stella centrale delle nebulose planetarie (figura 1.5). Queste ultime seguono la zona
orizzontale, detta Postasymptotic Giant Branch, della traccia teorica mostrata in figura
quando si trovano in fase di bruciamento delle ultime riserve di carburante nucleare, e
si avviano successivamente verso il raffreddamento lungo la sequenza delle nane bianche
(zona obliqua della traccia teorica in figura). Il tempo di raffreddamento è funzione del
rapporto massa/luminosità e per una massa di 1 M e luminosità L = 10−2-10−4 L è
dell’ordine di 1010 anni (Shore, 2002). Anche le nane simbiotiche in un certo qual modo
sono in uno stato approssimabile questa fase, con la differenza che, nel caso simbiotico,
le WD non smettono di rifornirsi di nuovo idrogeno da bruciare e i tempi su cui si
spostano lungo la traccia teorica di una singola stella sono quelli relativi all’accrescimento
(ordine dei mesi, vedere figura 1.6). Le modalità ed i tempi di questi ‘rifornimenti’ sono
i discriminanti dei vari comportamenti rilevati in fase attiva.
La distribuzione delle WD dei sistemi simbiotici nel diagramma HR (figura 1.5) for-
nisce una sorta di statistica del comportamento generale dei sistemi simbiotici poiché le
zone del diagramma più popolate sono quelle che rappresentano le fasi più ‘frequentate’
dalle stelle. Abbiamo visto che il picco per la distribuzione di massa delle WD simbi-
otiche è attorno a 0.5 M ed osservando il diagramma si vede che le stelle si concentrano
maggiormente nelle zone a luminosità maggiore rispetto a quelle attese per simili masse.
Questo suggerisce che debba esserci un meccanismo aggiuntivo in grado di produrre tale
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Figura 1.4: Relazione massa luminosità per componenti calde di stelle simbiotiche. I
simboli pieni rappresentano i sistemi di tipo Z And e quelli vuoti sistemi classici e novae
simbiotiche, le stelle corrispondono a simbiotiche novae ricorrenti in quiescenza. La curva
continua superiore è il plateau della relazione massa-luminosità per nane bianche fredde
in accrescimento (eq. 6 di Iben & Tutukov (1996)), la curva centrale è la relazione per le
stelle di AGB con un nucleo di CO (relazione Paczynski-Uus) e la curva in basso per le
nane di elio (eq. 7 di Iben & Tutukov (1996)). Tratto da Mikołajewska (2003, figura 5).
Figura 1.5: Componenti calde di stelle simbiotiche nel diagramma HR. I dati di Muerset
et al. (1991) e Mikolajewska (1997) sono indicati nel grafico con rombi e cerchi, mentre
i simboli pieni e aperti rappresentano rispettivamente i tipi S e D galattici. Le stelle
corrispondono a stelle simbiotiche delle Nubi di Magellano. Le curve solide sono le tracce
evolutive di Schonberner (1989) e la linea tratteggiata corrisponde a raggio costante.
Tratto da Mikołajewska (2003, figura 5).
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Figura 1.6: Evoluzione della componente calda delle novae simbiotiche RX Pup e AG
Peg e di Z And e AG Dra. Tratto da Mikołajewska (2003, figura 6).
effetto di aumento di luminosità.
La componente calda in molti sistemi simbiotici mostra una variabilità intrinseca
che permette di distinguere tra simbiotiche classiche e novae simbiotiche (Mikolajewska
(2008)). Tra i sistemi classici, che sono la maggioranza, alcuni sono stabili, cioè non
eruttivi (ad es. RW Hya e SY Mus), altri mostrano outburst multipli e si dicono di tipo
Z And.
Le WD delle simbiotiche classiche, che in quiescenza hanno Lhot > 102-103 L e T eff
> 105 K, sono alimentate da un bruciamento termonucleare più o meno stabile. Hanno
periodi di attività occasionali con variazioni di 1-3 magnitudini in ottico/UV con tempi
scala di mesi od anni che potrebbe essere spiegata anche dalla presenza di un disco di
accrescimento instabile attorno al guscio in bruciamento (Sokoloski et al., 2006).
Le novae simbiotiche invece sono novae termonucleari in sistemi simbiotici binari e
hanno outburst caratterizzati da uno sviluppo molto lento (mesi o anni), un declino che
può durare decadi e variazioni di diverse magnitudini. Due esempi sono RX Pup e AG
Peg che hanno avuto outburst consistenti con una eruzione termonucleare di tipo nova.
È possibile che i diversi andamenti temporali siano dovuti ad una diversa massa della
WD: più alta è la massa della WD più veloce l’evoluzione dell’outburst (Mikolajewska,
2008). Le Simbiotiche Novae Ricorrenti (SyRNe) sono strettamente collegate alle novae
simbiotiche con la grande differenza che nelle prime la presenza di una WD molto massiva
influenza la ricorrenza e la brevità dei tempi scala degli outburst.
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In figura 1.6 sono mostrati i diversi comportamenti nel diagramma HR della WD in
fase attiva. In AG Dra la temperatura aumenta leggermente nelle prime fasi dell’outburst
per poi decrescere, mentre la luminosità aumenta di un fattore 10. In Z And resta
pressoché costante la luminosità e la temperatura passa da 105 a 104 K. Si può pensare
che si tratti di meccanismi di accrescimento delle instabilità del disco e/o di variazioni
nel trasferimento di massa. A favore di questo si sa che molti sistemi in cui la stella
calda riempie o quasi il suo lobo mareale si hanno eventi multipli di outburst e che anche
se la gigante non riempe il lobo di Roche, il vento è indirizzato verso il piano orbitale
e/o verso la secondaria dalla spinta gravitazionale della compagna, cosa che favorisce la
formazione di dischi di accrescimento (vedere ad esempio Gawryszczak et al. (2002)).
Almeno in fase attiva sembra che i sistemi simbiotici sviluppino dischi di accresci-
mento. Le WD simbiotiche in outburst sviluppano venti (Nussbaumer, 2000), indicati
dai profili P Cyg, che in alcuni sistemi raggiungono velocità terminali di 1000 km s−1
e possono collidere dentro e fuori il sistema con quelli della gigante. Le osservazioni X
supportano inoltre l’ipotesi di venti supersonici in collisione. Inoltre in alcuni sistemi
S attivi si ha evidenza spettroscopica anche di jet bipolari (Tomov, 2003, ad esempio)
che modellizzati rilevano la presenza di un disco. Anche per le nebulose risolte di alcuni
sistemi D si evidenzia una geometria bipolare ben spiegata da una asfericità intrinseca
del vento e/o da effetti associati alla presenza di un disco.
1.1.3 La nebulosa
L’analogia tra le componenti calde dei sistemi simbiotici e le stelle centrali delle nebulose
planetarie si riflette anche sulle caratteristiche della nebulosa. Infatti le nebulose sim-
biotiche mostrano caratteristiche spettroscopiche confrontabili con quelle planetarie. Il
meccanismo di formazione degli spettri nebulari è analogo ma mentre le nebulose plan-
etarie hanno densità ridotte (ne ≈ 10−4 cm−3), formandosi nella massa persa per venti
dalla stella in fase di bruciamento del sottile inviluppo che si disperde nel mezzo interstel-
lare, nei sistemi simbiotici esiste una seconda componente che rifornisce continuamente
di materia la regione circumstellare. La densità della nebulosa è stimata tramite diag-
nostiche che tengono conto dei rapporti tra righe di emissione a confronto con i modelli
teorici e per dei sistemi S è stimata in ne ≈ 1010 cm−3, ne ≈ 106 cm−3 nei sistemi D in
cui le stelle sono più distanziate (Kenyon, 1994).
Il modello attualmente accettato è quello proposto da Nussbaumer & Vogel (1987)
che suggeriscono che la regione di emissione è parte del vento della gigante rossa e che
quindi le variazioni in luminosità potrebbero provenire da variazioni dei tassi di perdita di
massa. Le elevate temperature e luminosità raggiunte dalla componente in accrescimento
di un sistema simbiotico causano la ionizzazione di una frazione del vento neutro della
gigante dando luogo ad emissione nebulare nell’ottico.
Il modello proposto da Nussbaumer & Vogel (1987) suggerisce che la composizione
chimica della nebulosa debba coincidere con quella della gigante ed in effetti i risultati
sulle abbondanze eseguiti tramite analisi degli assorbimenti (Schmidt & Mikołajewska
1.1 L’aspetto binario delle stelle simbiotiche 17
(2003)) non differiscono dalle abbondanze rilevate dalle righe nebulari ottiche in emissione
né dal rapporto di abbondanza CNO trovati con le righe di emissione UV.
Secondo Nussbaumer et al. (1988) le stelle simbiotiche mostrano abbondanze di gigan-
ti che non suggeriscono processi nucleari aggiuntivi e susseguenti espulsioni di materiale
accresciuto come è per esempio per novae o per le nebulose planetarie. 4
Tuttavia per le simbiotiche è lecito aspettarsi che in uno scenario di accrescimento
ci siano modifiche alla composizione della nebulosa. Bisogna considerare inoltre che la
WD perde venti che potrebbero contribuire a determinare la composizione nebulare.
Secondo Lu et al. (2008) le distribuzioni di O/N - C/N, Ne/O - N/O e He/H - N/O
delle nebulose simbiotiche indicano che è abbastanza comune nelle SS che le abbondanze
chimiche siano modificate dal materiale espulso dalla componente calda. Inoltre alcune
nebulose simbiotiche hanno He in sovrabbondanza che sembra non provenire dal III
dredge-up della stella fredda bensì dal materiale espulso durante una nova simbiotica. Le
abbondanze dell’elio nelle nebulose simbiotiche durante le novae simbiotiche dipendono
a loro volta dalla presenza o meno di uno strato di elio sulla superficie delle WD e dal
rate di accrescimento di materia che regola l’intensità dell’eruzione (Lu et al., 2008).
Normalmente si assume che le giganti siano precursori delle nebulose planetarie ma
anche le simbiotiche viste in UV sembrano nebulose planetarie. Nussbaumer et al. (1988)
ipotizzano che quando la gigante delle simbiotiche si spegne il sistema possa divenire una
nebulosa con stella doppia.
Passando alla geometria della nebulosa, è utile introdurre il modello semplificato di
Nussbaumer & Vogel (1987): una sorgente di corpo nero ad alta temperatura ionizza il
vento di una gigante di Teff=0 K caratterizzata da una perdita di massa a simmetria
sferica che, per l’equazione di continuità, è:
M˙ = 4pir2µmHN(r)vr , (1.1)
dove N(r) è la densità numerica dell’idrogeno e la velocità del vento in funzione della
distanza r dal centro della gigante di raggio R è della forma
vr = v∞(1− R
r
)β (1.2)
v∞ è la velocità terminale del vento e può essere ricavata dall’analisi dei profili spet-
trali; normalmente essa sembra essere maggiore per un stella simbiotica rispetto ad una
stella di campo dello stesso tipo spettrale. In stato stazionario con β=1 la relazione
1.1 produce una distribuzione di densità 1/r2 per r molto maggiore di R. La sepa-
razione dei sistemi simbiotici è abbastanza grande da consentire al vento della gigante il
raggiungimento della velocità terminale.
4Le novae sono sistemi chiusi con MS, o post-MS, e una WD e hanno espulsioni che mostrano prodotti
di efficienti processi CNO che avvengono quando il materiale accresciuto, raggiunte alte temperature,
brucia nuclearmente idrogeno nel sottile inviluppo. Le nebulose planetarie, oltre a prodotti CNO,
mostrano combustione di He in C e molte non hanno controparte stellare in nessuna parte del diagramma
in composizione. Quindi per la maggior parte non provengono da venti stellari di giganti ma forse da
super venti che portano su prodotti interni tramite convezione.
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Figura 1.7: Confronto tra i bordi di separazione delle regioni H0 e H+ calcolato con due
diversi modelli (linee solide e tratteggiate). La componente calda è rappresentata da una
asterisco, quella fredda da un cerchietto. Andando da destra a sinistra si ha un aumento
nel tasso di perdita di massa usata nei calcoli. Le coordinate rappresentano le distanze
espresse in unità di 1013 cm. Tratto da Nussbaumer & Vogel (1987, figura 6).
La superficie di separazione tra H0 e H+, ovvero il luogo dei punti in cui il cammino dei
fotoni ionizzanti della WD si ferma, è determinata da temperatura della stella ionizzante,
perdita di massa e separazione stellare. In figura 1.7 è riportato un esempio per alcuni
valori di questi parametri che mostra come man mano che aumenta il tasso di perdita di
massa o la temperatura della sorgente ionizzante, la zona ionizzata, che a bassi tassi o
basse Thot forma una superficie concava attorno alla gigante, si avvicina sempre più alla
WD fino a circondarla.
Il bordo di ionizzazione può essere calcolato analiticamente in alcuni casi semplici,
per esempio assumendo che la nebulosa sia composta da solo idrogeno. Un’ulteriore
semplificazione è che il tasso di fotoni ionizzanti della WD equilibri le ricombinazioni,
cioè si trascura il contributo dell’idrogeno neutro proveniente dal vento della gigante.
Se si assume che i fotoni ionizzanti non raggiungano la zona di accelerazione del vento,
β nella equazione 1.2 può essere assunto nullo. Stimati Fneb flusso della nebulosa, nH
densità dell’idrogeno e d la distanza dell’osservatore, la risoluzione dell’equazione 1.3
restituisce i valori della distanza dalla stella ionizzante per la quale il cammino ottico dei
fotoni è 1.
4pid2F nebλ =
∫
V
λ(H,Te)nH+nedV, (1.3)
dove λ è il coefficiente di emissione dell’idrogeno nel volume V per elettrone e per ione
che in certi casi si può assumere costante nel volume e nH+ = ne, per solo idrogeno.
È utile definire la misura di emissione (EM) della nebulosa (Osterbrock, 1989, ad
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Figura 1.8: Curva di luce di AG Dra e SED (Spectral Energy Distribution) in fase attiva
(pannello a destra) e di quiescenza (a sinistra). Le frecce nel grafico della curva di luce
indicano le epoche corrispondenti alle acquisizioni degli spettri del pannello inferiore.
Tratto da Skopal (2005).
esempio):
EM =
∫
n+nedV (1.4)
che in molti casi è un valido strumento diagnostico. L’integrale è esteso al volume della re-
gione ionizzata e nella generalizzazione di nebulose composte da ioni diversi dall’idrogeno
n+ è il numero di ioni e ne di elettroni per unità di volume.
Come vedremo, la struttura geometrica della regione ionizzata può determinare an-
damenti diversi in funzione della fase tra il moto delle componenti stellari e la luminosità
associata alla nebulosa. Introducendo modelli idrodinamici che tengano conto della ro-
tazione del sistema, si vede che il fronte di ionizzazione viene distorto fino ad assumere
una forma ad S e diventare asimmetrico. Studi di spettropolarimetria (Schmid, 1998)
hanno confermato questa asimmetria. Anche i forti venti sviluppati dalle stelle calde nelle
fasi attive possono modificare la struttura di ionizzazione della nebulosa la cui emissione
in in alcuni casi scompare al massimo ottico (come ad esempio in BF Cyg), mentre in
altri domina lo spettro UV/ottico (ad esempio, in AG Dra).
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1.2 Variabilità dei sistemi simbiotici
I problemi attualmente più studiati per i sistemi simbiotici sono quelli relativi alla
comprensione della natura degli outburst e dei fenomeni osservati che li accompagnano.
A causa della complessità dei fenomeni in gioco e della simultanea presenza di sorgenti
radiative tanto diverse tra loro (una stella molto calda, una fredda e una nebulosa) le
stelle simbiotiche sono tra le stelle più variabili.
Un monitoraggio delle curve di luce (LC) delle simbiotiche, correlate per esempio al-
l’analisi spettroscopica, può rilevare le loro fluttuazioni e darci informazioni sui fenomeni
fisici in atto.
In funzione dell’analisi della curva di luce è possibile distinguere due momenti prin-
cipali nella vita di una stella simbiotica che spesso si alternano in maniera periodica:
• durante la fase quiescente i processi di perdita di massa, accrescimento e ioniz-
zazione sono in mutuo equilibrio e quindi il sistema mantiene il tasso di rilas-
cio energetico e la Distribuzione Spettrale di Energia (SED) approssimativamente
costanti;
• la fase attiva è invece caratterizzata da una variazione significativa nella radiazione
emessa, eventualmente anche nel SED, dovuta ad un disturbo nell’equilibrio, che
porta a un innalzamento ottico della brillanza di qualche magnitudine.
Ogni fase attiva può essere soggetta, a seconda del sistema, a diversi ed improvvisi
aumenti in luminosità di diverse magnitudini, impropriamente detti outburst, associati a
simultanee variazioni spettrali presumibilmente riconducibili, ripetiamo, a instabilità nel
trasferimento di massa tra le due componenti del sistema (figura 1.8). Quindi le curve
di luce (LC) di una stella simbiotica possono avere profili piuttosto complessi che spesso
hanno variazioni inaspettate. Generalmente le variazioni più pronunciate sono attese
alle corte lunghezze d’onda nel dominio della regione visuale. In particolare dentro la
zona coperta dal filtro fotometrico U che è quella a maggior contributo nebulare . La
nebulosa a sua volta è la sorgente che maggiormente risente di variazioni nella produzione
energetica di tutto il sistema.
In figura 1.9 sono mostrati alcuni esempi di diverse tipologie di curve di luce.
Senza entrare nel dettaglio delle caratteristiche proprie di ogni sistema, è interes-
sante notare come in quiescenza le curve di luce dei sistemi mostrati, ad esclusione di Z
And (nova), presentino un caratteristico andamento ondulatorio periodico maggiormente
marcato verso il blu, tipico di stelle binarie con inviluppo comune (vedere, ad esempio,
figura 22 di Shore et al. (1994)). In particolare, come confermato dal SED, ∆U ≥ ∆B ≥
∆V, dove la regione spettrale del filtro fotometrico V è dominata dalla gigante mentre
le variazioni in U sono più indicative del contributo della nana bianca e delle eventuali
variazioni della sua temperatura efficace, sia quello diretto che quello indiretto legato
alla radiazione della nebulosa. Il minimo di luce corrisponde alla fase orbitale φ = 0
per la quale la gigante è in congiunzione inferiore, ovvero di fronte alla stella calda. Se
ne deduce che il mentre il contributo energetico della gigante varia poco con la fase,
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Figura 1.9: Curva di luce UBVRC di Z And, CI Cyg e AX Per. Tratto da Skopal (2008).
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quello nebulare diminuisce quando la regione ionizzata viene parzialmente oscurata dalla
gigante stessa. I minimi molto larghi in U in fase quiescente indicano che la nebulosa
anche per i sistemi ad eclisse è una regione estesa mai soggetta ad eclisse.
Nel caso di una simbiotica gialla, ad esempio AG Dra (figura 1.8), si vede che ∆U/∆V
> 1. Infatti per questi sistemi il contributo della gigante nella zona del filtro V è maggiore
che per una gigante rossa con la conseguenza che il contributo nebulare e della coda della
nana bianca nella stessa parte di spettro risultano trascurabili rispetto a quello della stella
fredda.
Le cause delle variazioni ondulatorie in quiescenza sono in parte da ricondurre ad un
effetto di riflessione da parte della superficie della gigante della radiazione della com-
pagna che, anche prendendo in considerazione lo sviluppo di un vento, tuttavia non è
sufficiente a giustificare le grandi variazioni di magnitudine osservate (Skopal, 2001).
Skopal (2005) propone che le variazioni nel visibile siano dovute alla configurazione geo-
metrica della zona ionizzata assumendo il modello di nebulosa alla Nussbaumer & Vogel
(1987) descritto in 1.1.3: a seconda della fase orbitale zone di diverso spessore ottico della
nebulosa sono rivolte verso l’osservatore che rileva una grande variazione nello spettro
visibile. Questa ipotesi è rafforzata dalla correlazione tra le variazioni nel contributo al
SED dovuto alla nebulosa e la LC.
Alla periodicità orbitale si nota che in fase attiva le LC dei sistemi più inclinati
mostrano minimi molto stretti (CI Cyg, AX Per), come se l’oggetto caldo fosse oscurato
dalla gigante. L’analisi della distribuzione spettrale conferma che in fase attiva la tem-
peratura della falsa fotosfera, cioè di un guscio otticamente spesso di pochi raggi solari
che si forma attorno alla WD, è minore della temperatura quiescente, passando da T ≈
105 K a T ≈ 22 000 K (Skopal, 2005). È prevedibile dunque che aumenti il contributo
spettrale della WD a lunghezze d’onda maggiori e che in eclissi vi siano conseguenti
variazioni più accentuate che in quiescenza dovute stavolta non alla nebulosa ma alla
stella calda. In corrispondenza dei minimi in fase attiva, in cui sono significativi nel
visibile i soli contributi nebulare e della gigante, è possibile ottenere informazioni sulla
nebulosa dal confronto con l’emissione di una stella di tipo spettrale analogo alla gigante
simbiotica. Il contributo alla luminosità dovuto alla nebulosa in una simbiotica può es-
sere determinato trasformando il valore della misura di emissione (EM) in magnitudine
tramite la formula
mU = −2.5log(EM) + CU , (1.5)
dove la costante CU dipende dal volume del coefficiente di emissione e dal contributo della
stella di magnitudine zero in banda U. L’aumento dell’emissione del continuo nebulare
risulta di un fattore 10 (Skopal, 2005) e può essere in parte dovuto ad un aumento degli
emettitori per esempio a causa di un aumento del tasso di perdita di massa dell’oggetto
attivo.
Oltre alle variazioni legate al moto orbitale e all’attività simbiotica, le stesse com-
ponenti possono mostrare variabilità intrinseca. La gigante rossa può essere soggetta a
pulsazioni, come nel caso dei tipi D e di alcuni S, e variazioni semi-regolari della gigante
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(tipi S), con tempi scala dell’ordine di mesi e anni, ma anche ad un oscuramento vari-
abile da parte della polvere circumstellare (principalmente D), cicli di tipo solare etc. I
tempi di variabilità legati invece all’accrescimento di massa vanno dai secondi e minuti
(flickering e oscillazioni quasi periodiche della componente calda (QPO)) a anni e decadi
(eruzioni tipo nova). Tutti questi aspetti dipendono fortemente dal singolo sistema e
vanno affrontati di volta volta.
1.3 Caratteristiche spettroscopiche
Lo spettro peculiare dei SS è un fenomeno molto interessante e offre qualche fatto os-
servativo degno di nota. La presenza di sorgenti radiative fisicamente diverse e la loro
natura producono uno spettro composito piuttosto complesso che varia con la lunghez-
za d’onda, con la fase di attività del sistema e con la fase orbitale, che determina la
proiezione delle differenti regioni del sistema lungo la linea di vista, e dipende da molti
parametri fisici. Inoltre i profili delle righe di emissione possono presentare sottostrut-
ture legate a diverse regioni di provenienza dell’emissione e/o alla dinamica del materiale
(venti stellari, dischi di accrescimento, collisioni tra venti, etc.) oltre che al differente
meccanismo di produzione (scattering di vario tipo, ricombinazione, etc.). Le variazioni
spettrali ottiche portano quindi ad indici di colore che come abbiamo già visto variano e
differiscono molto dalle stelle comuni.
Negli anni sono stati acquisiti spettri dal FUV all’IR che hanno confermato la presenza
dei diversi tipi di emissione teorizzati.
1.3.1 Righe di scattering Raman di O VI
Molte variabili simbiotiche, tra quelle che mostrano profili ad alta eccitazione come [Ne
V] e [Fe VI], presentano forti righe di emissione a 6825 e 7082 Å molto allargate (circa
20 Å) (Allen, 1980) . Tali righe, visibili soltanto nei sistemi simbiotici, per anni sono
rimaste non identificate fino a che Schmid (1989) non ha proposto che si trattassero dei
fotoni di risonanza dell’O VI λλ1032, 1038 Å scatterati Raman da atomi di idrogeno
neutro. Lo scattering Raman è l’equivalente anelastico dello scattering Rayleigh. En-
trambi prevedono l’assorbimento di un fotone di frequenza νi da parte di un atomo in
autostato |i> di energia i che eccita l’atomo ad uno stato intermedio |q> virtuale (cioè
che non corrisponde a nessun stato legato dell’atomo) di energia
q = i + hνi (1.6)
Decadendo ad uno stato legato |f > di autoenergia f l’atomo emette un fotone di
frequenza νf che per il principio di conservazione dell’energia deve soddisfare
i + hνi = f + hνf (1.7)
Se f = i si parla di scattering Rayleigh, anche se normalmente ci si riferisce a questo
meccanismo nel caso in cui hνi = hνf  m - 1, dove m è un qualsiasi stato m > 1
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Figura 1.10: Sezione d’urto Raman per l’idrogeno 1s 2S a 2s 2S calcolate includendo
gli stati continui e quelli legati con n≤1000 (tratto spesso) e senza stati continui e n≤4
(tatto sottile). Tratto da Nussbaumer (1998).
e 1 l’energia dello stato fondamentale. Per gli altri casi si parla di scattering Raman
di cui il Rayleigh può ritenersi un caso particolare. La sezione d’urto per lo scattering
Raman cresce notevolmente quando la frequenza del fotone incidente νi è prossima ad
una autofrequenza dell’atomo (figura 1.10).
Inoltre le sezioni d’urto sono notevolmente minori di quelle di scattering risonante
nel centro della riga perciò per osservare una riga di scattering Raman è necessario
che vi sia una grande quantità di atomi scatteranti, riducendo i candidati a H e He, e
in concomitanza una grande quantità di fotoni originari tale da rendere osservabile la
corrispettiva riga scatterata solo per le righe di emissione più intense.
Il riconoscimento che le righe 6825 e 7082 Å fossero righe O VI scatterate Raman da
parte di atomi di H0 è consistente con tutti i requisiti descritti. Un fotone O VI eccita
un atomo di H0 dallo stato fondamentale 1s2S ad uno stato virtuale tra i livelli energetici
n=2 e n=3 cui fa immediatamente seguito l’emissione di un fotone che lascia l’atomo
nello stato eccitato 2s2S (figura 1.11).
In funzione delle lunghezze d’onda la conservazione dell’energia prevede che
1
λOV I
=
1
λLyα
+
1
λRaman
(1.8)
Nel processo di scattering lo spostamento Doppler in frequenza introdotto dal moto
del gas è conservato, quindi la larghezza relativa della riga scatterata aumenta rispetto
a quella orginale. Passando da λOV I a λRaman la larghezza della riga viene modificata
secondo la relazione
∆λRaman = (
λRaman
λOV I
)2∆λOV I (1.9)
che per le righe O VI è di un fattore ≈ 45 (6.7 in frequenza). Inoltre poiché il doppietto
O VI è molto vicino alla Lyβ le sezioni d’urto per scattering Raman sono σRam(1032) =
7.5σe e σRam(1038) = 2.5σe (dove σe = (8/3pi e4)/(me2 c4) è la sezione d’urto Thomson),
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Figura 1.11: Diagramma schematico dei livelli energetici per lo scattering Raman dell’O
VI da parte di H neutro. Tratto da Schmid (2001, figura 2).
abbastanza elevate da produrre intensi profili Raman. Per la maggior parte dei sistemi
simbiotici Schmid et al. (1999) mostrano che le emissioni O VI sono tra le più intense
dello spettro.
La presenza di righe O VI scatterate Raman è un utile strumento diagnostico per
distinguere le stelle simbiotiche da altri oggetti come le nebulose planetarie (Belczyński
et al., 2000), perché indicano la presenza di una nebulosa in emissione altamente ioniz-
zata, e forniscono un parametro per la classificazione in temperatura normalmente resa
difficile dalla diseccitazione collisionale che sopprime le righe nebulari diagnostiche. Sec-
ondo Muerset et al. (1991) la presenza delle Raman O VI indicano una temperatura T
> 100000 K per la nana bianca ionizzante.
Spesso i profili Raman dei sistemi simbiotici mostrano una struttura multi-picco
(vedere, ad esempio, Allen (1980)). Normalmente consistono in un intenso picco centrale
ed uno secondario verso il blu (alcune volte uno anche verso il rosso) che può essere
nettamente distinto o formare una ‘spalla’ sul picco principale. Come mostrato in figura
1.12, in un dato oggetto la struttura qualitativa in velocità radiale delle due righe Raman
sembra essere simile (Schmid et al., 1999), cosa che indicherebbe una provenienza comune
ma di cui si deve considerare il contributo dovuto alle differenze all’origine delle O VI
nel FUV. Le differenze con le O VI originarie possono essere dovute ad assorbimenti,
a spostamento Doppler introdotto dal processo di scattering e ad emissioni O VI non
isotropiche.
Osservazioni spettropolarimetriche hanno rivelato che le righe Raman sono fortemente
polarizzate (Schmid & Schild, 1994, ad esempio) e dall’angolo di polarizzazione è possibile
derivare l’orientazione relativa della sorgente e della regione di scattering. Inoltre, la
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Figura 1.12: Profili normalizzati delle righe Raman O VI λ6825 (linea spessa) e λ7082
(linea sottile) in RR Tel e CD-43◦14304. La scala della velocità radiale corrisponde allo
spazio della velocità sistematica delle righe O VI nel FUV, scalata per la riga ottica
secondo l’equazione 1.8. Tratto da Schmid et al. (1999, figura 12).
polarizzazione del profilo spettrale è determinata dal moto degli atomi H0 scatteratori e
ciò permette di distinguere le zone che si muovono verso la sorgente di fotoni O VI da
quelle che se ne allontanano.
1.3.2 La riga Hα
Nella maggior parte dei sistemi simbiotici la Hα mostra delle ali molto allargate che
sono state a lungo studiate. Una delle ipotesi più popolari è l’allargamento dovuto a
Raman scattering di fotoni Lyβ su atomi di idrogeno neutro (Nussbaumer et al., 1989;
Lee, 2000). Lo spostamento in frequenza a seguito dello scattering per questo processo
è di un fattore νi/νf = 6.4 e potrebbe dar conto di parte delle ali della Hα provenienti
da una zona più turbolenta che andrebbero a sommarsi alle emissioni Hα dalla regione
più fredda (vedere Lee (2000)).
Skopal (2006) trova un buon confronto con le osservazioni delle ali in fase di attività
con un modello di vento caldo bipolare otticamente sottile nella zona della Hα emesso
dalla componente calda, concludendo che le eventuali ali prodotte con questo meccanismo
sono confrontabili con quelle prodotte via Raman scattering.
Se si trattasse di un doppio contributo, Raman e vento, i fotoni si formerebbero
in zone molto diverse: i primi nella regione neutra del vento della gigante, i secondi
molto vicini alla WD. A conferma di un contributo dal vento vi è il fatto che nei sistemi
eclissanti l’intensità della riga diminuisce anche nelle ali che quindi devono formarsi in
una zona nei pressi della WD.
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1.4 Osservazioni in banda X dei sistemi simbiotici
Osservare in banda X le stelle simbiotiche consente una visione ‘diretta’ della componente
calda. ROSAT (λ < 110 Å) ha permesso l’acquisizione di molti spettri X di variabili
simbiotiche rilevando che la maggior parte dei sistemi simbiotici galattici è sorgente
rivelabile di raggi X (Muerset et al., 1997).
Le sorgenti X sono suddivisibili in tre categorie in base al grado di durezza:
• energie del fotone inferiori a 0.4 KeV: sorgenti X super-soft (SSS);
• energie del fotone approssimativamente fra 0.1 e 10 KeV e picco a circa 0.8 KeV:
sorgenti soft (SS);
• sorgenti di X relativamente duri.
Si può assumere che per le stelle simbiotiche raggi X supersoft provengano diretta-
mente dalla nana bianca sulla cui superficie brucia stabilmente idrogeno: a T ≈ 120000
K l’emissione di corpo nero ha il suo massimo in circa 200 Å, ovvero ≈ 0.05 keV, e le
WD sono quindi in grado di emettere fotoni sufficiente duri (0.2 keV). Sembra che masse
maggiori della stella compatta portino alla formazione di emissioni X più dure (Zhu et al.,
2010).
La presenza tra le simbiotiche di raggi soft può derivare invece dalla collisione di
forti venti stellari rilevati nelle novae simbiotiche o in fase attiva quando la nana bianca
sviluppa un vento che si scontra con quello della gigante. Ciò è confermato anche dalla
presenza di SSS tra sistemi binari non simbiotici in accrescimento (vedere ad esempio
discussione in Shore et al. (1994)). Fonti di raggi X dure sono state interpretate come
indicatori di accrescimento su stelle di neutroni (van den Heuvel ed altri, 1992; Murset
ed altri, 1997; Orio ed altri, 2007).
Durante le fasi attive, oltre ad eventuali shock che alzano le temperature del gas sopra
la soglia di ionizzazione, altri fattori come una variazione dell’accrescimento possono
portare a modifiche dello spettro X.
Nonostante le osservazioni X abbiano rilevato informazioni molto importanti, le SS e
SSS restano piuttosto difficili da rilevare, così come non è facile la modellizzazione dello
spettro dalla sola banda X. Il motivo principale è che l’interazione dominante con la
materia interstellare per i raggi X fra 0.1 KeV e 10 KeV è l’assorbimento fotoelettrico
e la sezione d’urto aumenta velocemente alle energie più basse. Sarebbe quindi sempre
preferibile ottenere informazioni X parallelamente a spettri per esempio in UV in modo
da consentire una più adeguata modellizazione di SED.
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Capitolo 2
AG Draconis
AG Draconis (BD +67◦922) è una stella simbiotica di tipo S che occasionalmente va in
outburst le cui origini restano ancora da chiarire.
Il sistema consiste in una gigante K0-K3 a bassa metallicità (vedere, ad esempio,
Smith et al. (1996)), caratteristica delle stelle di Pop II, e verosimilmente una nana
bianca (WD) la cui temperatura è compresa tra 100kK (Mikolajewska et al., 1995) e
170kK (Greiner et al., 1997). L’alta latitudine galattica e la grande velocità del baricentro
γ = 147.5 km s−1 (De Medeiros, (1999)) rafforzano l’ipotesi che si tratti di una stella di
alone.
AG Dra è uno dei sistemi simbiotici più monitorati: fu inserita nel gruppo di stelle
dallo spettro peculiare da Janssen & Vyssotsky (1943) che riferirono per la prima volta la
presenza di forti righe di emissione Hβ, Hγ, Hδ e H, sottolineando anche un’emissione
He II 4686 di intensità paragonabile alle righe dell’idrogeno, che potevano suggerire
la presenza di una nebulosa planetaria. In seguito Wilson (1943) aggiunse alle righe
di emissione le ulteriori righe Balmer oltre a numerose di elio neutro. Anche la sua
variabilità è stata riconosciuta relativamente presto (Sharov, 1954), come suggerito dal
nome, e quindi la stella è entrata tra le prime a far parte della classe simbiotica.
Tra il 1890 e il 1960 sono stati registrati 10 outburst maggiori (Robinson, 1969) con
V di 2 magnitudini a intervalli di circa 14 - 15 anni (Viotti et al., 1983; Mikolajewska
et al., 1995; Tomov & Tomova, 2002; Leedjarv et al., 2004; Gális et al., 2004; Viotti et al.,
2007; Skopal et al., 2007). Negli ultimi 40 anni è partita una campagna di osservazione
sistematica, almeno a livello fotometrico, che ha permesso di registrare fittamente le
variazioni durante le 3 ultime fasi di attività (figura 2.1).
Inoltre la stella è stata osservata a lungo, dal 1980 al 1995, in banda UV col satellite
IUE, grazie al quale per la prima volta si è potuto eseguire un’analisi incrociata tra più
bande.
AG Dra è una delle più intense tra le poche sorgenti super-soft galattiche e la sim-
biotica più brillante in banda X. Recentemente González-Riestra et al. (2008) hanno
pubblicato i risultati delle osservazioni in banda X eseguite con il telescopio XMM-
Newton inquadrandole nel contesto generale delle passate serie di osservazioni EXOSAT
(1985-86) e ROSAT (1992-97).
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Figura 2.1: Curva di luce visuale (magnitudine apparente) di AG Dra rilevata dal 1969
ad oggi. Dati AAVSO.
La banda radio ha mostrato una variabilità associata ad alcune fasi attive consistente
con un vento completamente ionizzato (Seaquist & Taylor, 1990; Mikolajewska et al.,
1995). Un’osservazione recente eseguita nel dall’interferometro radio MERLIN ha risolto
una geometria bipolare che potrebbe indicare la presenza di jet legati verosimilmente
all’attività della WD (Mikołajewska, 2002).
AG Dra è un sistema simbiotico classico piuttosto particolare: è stata classificata
come stella di alone a causa dell’alta latitudine galattica (+41◦), dell’alta velocità radiale
e della bassa metallicità (Smith et al., 1996). Per questo motivo è soggetta ad una bassa
estinzione, E(U-B) = 0.05 ÷ 0.08, paragonabile all’arrossamento galattico totale nella
direzione della stella che ne giustifica l’origine interstellare (Skopal et al., 2009). Lo
spettro nelle diverse bande è quindi più semplice da decifrare essendo meno modificato
dall’estinzione. Inoltre, AG Dra appartiene al piccolo gruppo di simbiotiche gialle e
ciò determina l’assenza nello spettro delle bande di ossido di titanio che modificano
fortemente la banda ottica della maggior parte dei sistemi simbiotici (figura 1.1) e ne
rende più facile l’analisi delle abbondanze.
Un ultimo punto che rende particolare il sistema è la alta efficienza di scattering
Raman, ad oggi eguagliata solo da pochissimi altri sistemi.
Tutte queste particolarità fanno di AG Dra un ottimo obiettivo di analisi per la
comprensione del fenomeno simbiotico.
2.1 Caratteristiche del sistema
AG Dra è un sistema formato da una gigante di ultimo tipo di massa Mg ≈ 1.5 M e
da una nana bianca, Mg ≈ 0.4-0.6 M in orbita circolare (Mikolajewska et al., 1995).
2.1 Caratteristiche del sistema 31
Ha una distanza minima stimata con Hipparcos di 1 kpc, che Mikolajewska et al. (1995)
fissa in 2.5 kpc da una determinazione della classificazione spettrale della gigante.
La temperatura della nana bianca è stata indipendentemente stimata in 100kK (Miko-
lajewska et al., 1995) e 170kK (Greiner et al., 1997) tramite fit del continuo rispettiva-
mente UV e X, assumendo uno spettro di corpo nero, ed ha il massimo della radiazione
nell’estremo UV. La luminosità in quiescenza, Lhot = 2600L, è stata stimata dall’anal-
isi del flusso X da González-Riestra et al. (2008) ed è giustificata dalla presenza di
bruciamento stabile di idrogeno sulla superficie della stella; il raggio è di circa 0.06 R.
La classificazione della gigante è stata lungamente discussa. Wilson (1943) classificò
AG Dra come uno spettro di assorbimento G7 di nana bianca (M = +5.0) con righe di
emissione di idrogeno e elio.
Roman (1953), pur non evidenziando variazioni nella curva di luce, rivelò il primo
cambiamento considerevole dello spettro con un continuo in emissione molto più forte
che copriva quasi tutte le righe fotosferiche, ad esclusione delle più intense, e la presenza
di una forte componente spettrale nell’UV. Uno spettro in cui l’emissione copre gli assor-
bimenti faceva supporre una classificazione KII 1 in contraddizione con la presenza della
riga Fe I 4389 a basso livello che non era normalmente vista in stelle di tipo precedente
a M0. Misure fotometriche fornirono V = 9.44, (B-V) = +0.88 che, secondo il sistema
magnitudine e colore di Johnson & Morgan (1953), corrispondeva a una gigante G5, e
(U-B) = -0.68, tipico invece di una nana B3.
Più recentemente Kenyon & Fernandez-Castro (1987) hanno inserito AG Dra tra
i tipi precedenti al K4 basandosi sulla mancanza delle bande di assorbimento di TiO.
Lutz (1987) ha stimato un tipo spettrale K1 III e Mikolajewska et al. (1995), basandosi
sulla caratteristica di stella veloce di alone, ha ipotizzato che debba avere una Teff =
4100-4400 K.
Una gigante K di metallicità solare non potrebbe produrre una perdita di massa
sufficiente all’avvio del fenomeno simbiotico ma AG Dra risulta essere un sistema povero
di metalli con [Fe/H]= - 1.3 (Smith et al., 1996) e questo fa traslare la luminosità verso
valori maggiori e conseguenti maggiori perdite di massa.
La bassa metallicità e la sovrabbondanza di elementi processati s osservata in AG Dra,
oltre ad essere la possibile causa della controversa classificazione della gigante, possono
collegare i sistemi simbiotici con le stelle binarie bario e CH. La gigante di queste stelle
è troppo calda e troppo poco luminosa per aver prodotto il III dregde-up in fase di
bruciamento di He che porta su prodotti s. Questi sistemi binari devono la loro peculiare
abbondanza al fatto che le attuali componenti calde sono passate da una fase di pulsi
termici in AGB durante la quale hanno trasferito massa alla compagna fredda. Oggi
vediamo quindi la gigante possedere la particolare abbondanza originariamente della
compagna. Le stelle CH e al bario hanno temperature minori delle giganti dei sistemi
simbiotici e la loro perdita di massa non è in grado di trasformarle in sistemi appartenenti
a questa classe.
Diversi studi suggeriscono che la gigante sottoriempia il lobo di Roche (Kenyon &
Fernandez-Castro, 1987; Mikolajewska et al., 1995) e che la perdita di massa avvenga
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per venti stellari. Soltanto una piccola parte (circa 1%) finisce sulla componente calda
(vedere, ad esempio, Livio & Warner (1984)). L’energetica delle simbiotiche prevede un
tasso di accrescimento di almeno 10−9-10−10 M yr−1 (Kenyon, 1986) e la componente
fredda deve rilasciare almeno cento volte tanto.
Da un confronto con i risultati in letteratura Mikolajewska et al. (1995) avanzano
l’ipotesi che possa trattarsi una supergigante, cosa che darebbe conto, oltre che di
una perdita di massa superiore rispetto alle giganti della stessa classe, anche delle forti
emissioni radio osservate.
2.2 Attività di AG Draconis
Il sistema in quiescenza è caratterizzato da un equilibrio tra la materia ricca di idrogeno
fornita dalla gigante e il suo bruciamento stabile negli strati superficiali della nana bianca.
Per motivi ancora da comprendere questo equilibrio si rompe e la nana bianca mostra la
variabilità che dà origine al fenomeno degli outburst.
AG Draconis entra in fase attiva con una periodicità di 14-15 anni per periodi che
vanno da 2 a 6 anni, anche se eventi minori si verificano in modo apparentemente casuale
nei periodi di quiescenza (hidden outburst).
González-Riestra et al. (1999), in funzione delle caratteristiche dell’emissione X, han-
no suddiviso gli outburst di AG Dra tra freddi e caldi: i primi hanno periodi tipici di
sviluppo di 1-2 anni e sono caratterizzati da diminuzione del flusso X che potrebbe essere
giustificata da un abbassamento della temperatura della WD a seguito di un’espansione
della superficie che ne provoca la diminuzione anche del flusso EUV. Gli outburst caldi
sono invece attribuiti alla formazione di un vento otticamente spesso che sopprime la radi-
azione più energetica (lunghezze d’onda minori di 127 Å, ovvero del limite di ionizzazione
di N+4) ed hanno tempi scala evolutivi di alcuni mesi/un anno. La differenziazione tra
le due tipologie di outburst sembra confermata dal comportamento in altre bande (UV e
ottica); infatti gli outburst freddi sono tendenzialmente più luminosi di quelli caldi, con
variazioni tipiche in magnitudine visuale di 3 rispetto, contro 1-2 di quelli caldi.
La stima della temperatura della nana bianca, eseguita con il fit del flusso del continuo
X o UV o tramite metodo di Zanstra, può rispecchiare, oltre che reali variazioni della
temperatura, anche effetti di variazione della profondità ottica della materia attorno alla
stella, come appunto nel caso dello sviluppo di un vento opaco. Quindi l’interpretazione
della fenomenologia degli outburst non è univoca e necessita di ulteriore verifiche dei
diversi meccanismi ipotizzati.
A prescindere dalla tipologia di outburst, sembra che la luminosità bolometrica, cioè
quella totale integrata su tutte le bande, aumenti in attività e che sia necessario introdurre
un ulteriore meccanismo di emissione non presente in quiescenza per giustificare l’eccesso
di energia rilasciata.
L’anticorrelazione tra il flusso X e quello UV/ottico tra fase attiva e quiescente (Grein-
er et al., 1997; González-Riestra et al., 2008, ad esempio) è ovviamente causata dalla re-
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Figura 2.2: Confronto tra modelli di SED e osservazioni di AG Dra per le fasi di outburst,
transizione e quiescenza. I simboli vuoti rappresentano le osservazioni, quelli pieni i valori
corretti per l’estinzione. Tratto da Skopal et al. (2009).
distribuzione energetica del sistema. Come già visto nel capitolo introduttivo, è possibile
tramite modelli di SED dividere i contributi delle tre componenti.
Secondo Greiner et al. (1997) e Viotti et al. (2005) la radiazione di X molli è associabile
alla fotosfera della stella calda. Il basso coefficiente di estinzione potrebbe spiegare la
forte emissione X rilevata per AG Dra rispetto ad altri sistemi analoghi poiché ad alte
frequenze il flusso è significativamente attenuato dall’assorbimento interstellare.
Skopal et al. (2009), utilizzando le osservazioni contemporanee di FUSE e XMM-
Newton, hanno ricostruito un modello di SED (figura 2.2) per la fase di quiescenza tra
gli eventi minori del 2003 e 2005 e l’outburst del 2003. I risultati mostrano che le vari-
azioni nell’ottico e nel vicino UV sono determinate quasi esclusivamente dall’emissione
nebulare, poiché il contributo della gigante può ritenersi costante e quello della WD è
trascurabile. Bisogna ricordare che la radiazione della nebulosa proviene indirettamente
dalla radiazione della WD che riesce a ionizzare il gas nebulare. All’equilibrio il numero
di fotoni ionizzanti, assumendo il caso di puro idrogeno, equilibra le ricombinazioni dello
ione H+ in base alla
Lph =
∫
V
nen+αB(H,Te)dV = αB(H,Te)n
2V = αB(H,Te)EM (2.1)
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dove n è la densità media di particelle ionizzate, V il volume della regione ionizzata e
αB(H,Te) (cm3 s−1) il coefficiente di ricombinazione dell’idrogeno per tutti gli stati ad
esclusione del fondamentale (approssimazione di caso B)1. In quiescenza questa relazione
di equilibrio è soddisfatta nel luogo dei punti in cui il numero di fotoni ionizzanti al
secondo, Lph, è bilanciato dal flusso degli atomi di idrogeno neutro riforniti dal vento
della gigante. In attività evidentemente aumenta il numero di atomi neutri ionizzati che
quindi produce un aumento anche del flusso nebulare. Skopal et al. (2009) propongono
che la materia aggiuntiva derivi dalla intensificazione del vento della WD. Questo vento
può essere responsabile dell’aumento del raggio effettivo osservato in attività per la stella
poiché potrebbe produrre un aumento della profondità ottica.
L’intensificazione del vento della WD in attività è stata confermata per diversi sistemi
e anche per AG Dra diverse osservazioni multi-banda potrebbero conciliarsi con questa
eventualità.
2.3 Periodicità del sistema
Il periodo orbitale di AG Dra è di circa 550 giorni ed è stato stimato in vari modi (Fekel
et al., 2000; Meinunger, 1979; Gális et al., 2004). Il sistema ha una velocità rotazionale
di 5.9 ± 1.0 km s−1 che rende necessaria un’alta risoluzione spettroscopica per l’analisi
delle variazioni degli assorbimenti fotosferici. Fekel et al. (2000), con l’uso delle velocità
radiali nell’infrarosso, ha trovato le seguenti effemeridi con fase φ = 0 coincidente con la
gigante in fronte al sistema:
Tconj = 2450775
d.3 + 548d.65 · E (2.2)
Dallo studio delle velocità radiali delle righe di assorbimento formate nell’atmosfera
della gigante e da dati fotometrici in quiescenza e in coincidenza degli outburst 1996-97-
98, Gális et al. (1999) distinguono due periodi rispettivamente di P = 549d.8 ± 0d.80 e
P = 352d. 8 ± 1d.1e definiscono le seguenti effemeridi:
Tphot,Umin = 2443629
d.17 + 549d.73 · E (2.3)
Texp = 2448133
d.23 + 355d.27 · E (2.4)
Gális et al. (2004) integrano l’analisi precedente trovando P = 549.8 JDmax = 2448996.4
e P= 352.8 e JDmax = 2449181.0.; gli autori interpretano quest’ultimo come dovuto ad
una pulsazione non radiale della componente fredda.
Il valore del primo periodo concorda nei limiti dell’incertezza con quello trovato da
Meinunger (1979) che per primo suggerì il moto binario rivelando una variabilità in banda
U durante la quiescenza:
TUmax = 2438900
d + 554d · E (2.5)
1Per la discussione dei meccanismi di ricombinazione nella nebulosa vedere il capitolo 4, paragrafo
4.4.
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Figura 2.3: Spettro di Dra acquisito da HPOL nel periodo di outburst 1993-94
(risoluzione 25 Å).
Questa variabilità è da molti attribuita ad un effetto di riflessione modulato dal peri-
odo orbitale, il sistema però è non eclissante (inclinazione stimata tra 30◦ e 60◦ (Schmid
& Schild, 1997)) e anche le variazioni ultraviolette sono consistenti con la modulazione
orbitale che viene attribuita da Young et al. (2005) all’assorbimento da parte del ven-
to della gigante della radiazione ionizzante compatibili con le effemeridi di Meinunger
(1979).
Il periodo pulsazionale era stato precedentemente riscontrato anche da Friedjung
et al. (1998), circa 350 giorni, dall’analisi delle fasi di attività. Bastian (1998) ha trovato
un periodo secondario dalla fotometria visuale di 378.5 giorni, leggermente più lungo di
quello ‘pulsazionale’, sia in corrispondenza degli outburst che in fase quiescente:
TV is,max = 2448010
d.2 + 378d.5 · E (2.6)
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La presenza di una gigante gialla rende lo spettro di AG Dra più semplice da analiz-
zare rispetto alla maggior parte dei sistemi simbiotici che contengono una RG (figura
1.1). Inoltre la bassa estinzione rendono questa stella un obiettivo interessante per le
osservazioni UV.
Già nel 1943 Wilson dalla misura dello spostamento delle righe fotosferiche poté
misurare una velocità radiale media di -146 km s−1, non lontana dal valore attualmente
stimato, e notare i differenti spostamenti tra emissioni e assorbimenti. Misurò inoltre
uno spostamento verso il blu delle righe in emissione di He I di circa 7 km s−1 rispetto
a quelle dell’idrogeno (-140 km s−1) e una He II 4686 ulteriormente spostata a -160 km
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s−1. Notò infine la presenza di Fe I, Cr I e Mn I in assorbimento con valori simili di
velocità radiale.
Oggi sappiamo che il sistema è binario e che le emissioni provengono dalla nebulosa
e ne riflettono dunque la posizione relativa rispetto alle stelle e gli eventuali moti, oltre
alle differenze tra le varie fasi di attività e orbitali.
In figura 2.3 sono mostrati 5 spettri a bassa risoluzione (25 Å/px) ma calibrati in flusso
acquisiti presso il Madison Pine Bluff Observatory con HPOL che coprono il periodo di
outburst del 1994, includendo le fasi di quiescenza precedente e successiva. I due spettri
di flusso intermedio in figura corrispondono alle fasi di salita e declino e il livello del
continuo è paragonabile. Tra i due meno intensi, il più debole verso il blu coincide con
la quiescenza precedente il picco e si può notare come il contributo nebulare a corte
lunghezze d’onda sia minore rispetto al declino.
La cosa più indicativa è però il comportamento al picco dell’outburst (spettro più in-
tenso): il fortissimo contributo del continuo di ricombinazione Balmer (salto di Balmer),
a 3600 Å, l’innalzamento del continuo nel blu rispetto al rosso e l’aumento generale del-
l’intensità del continuo ottico indicano un progressivo aumento delle ricombinazioni nella
nebulosa che deve essere causato da un precedente incremento della radiazione ionizzante
dell’idrogeno e/o della profondità ottica nebulare. All’inizio di questa attività gli spettri
IUE della riga He II 1640 Å mostrano un profilo P Cyg che suggerisce che vi sia stato
lo sviluppo di un vento stellare della nana bianca che potrebbe a sua volta aver causato
l’intensificazione dello spettro di ricombinazione nebulare.
Da notare anche l’aumento del flusso delle righe di emissione nell’outburst che avviene
in modo differenziale per He II 4686 rispetto a H I 4861: nelle fasi intermedie la riga del-
l’elio ionizzato supera in intensità la Hβ. Le due righe provengono da zone molto diverse;
infatti, se si considera la differenza tra i potenziali di ionizzazione di H0 e He+ risulta
chiaro che le righe di emissione He II debbano prodursi in regioni caratterizzate da un
flusso di fotoni più energetici e tendenzialmente più vicine alla WD. Il maggiore aumento
della He II rispetto alle righe Balmer può indicare un aumento relativo maggiore per il
flusso di fotoni con energie superiori al limite di ionizzazione di He+ che si ristabilizza
nel corso dell’outburst e che si verifica anche in altre fasi attive (González-Riestra et al.,
2008).
2.4.1 Spettro UV
IUE ha osservato AG Dra a partire dal 1979. Il continuo nel range IUE è composto da
una componente calda sotto 1600 Å (WD) e una piatta a lunghezze d’onda maggiori
(nebulosa).
Gli spettri ottenuti con IUE (González-Riestra et al., 1999) hanno mostrato per la
prima volta forti righe di emissione da specie altamente ionizzate com He II λ1640, C IV
λλ1548, 1550 e N V λλ1238, 1242 (Viotti et al., 1983). Viotti et al. (1983) rilevano per
il dato di aprile 1981 un profilo P Cyg nel doppietto N V 1239, 1241 Å con assorbimento
a -120 km/s rispetto al picco e una coda blu fino a -170 km/s non presente in nessuna
altra riga. È inoltre presente un’emissione O IV], indicativa di una densità elettronica
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Figura 2.4: Doppietto O VI λ1031, 1038 di AG Dra. Spettro ORFEUS quiescenza 1993.
tra 109 e 1011 cm−3. González-Riestra et al. (1999) rilevano un temporaneo profilo P Cyg
nelle righe di risonanza ad alta ionizzazione con velocità terminali di 700 km/s all’inizio
dell’outburst del 1994.
Le prime osservazioni nel FUV sotto 1200 Å sono state fatte da Schmid et al. (1999)
che ha identificato forti righe di emissione di O VI λλ1032, 1038 (le più intense dello
spettro) e He II λ1085 negli spettri di ORFEUS (900-1200 Å, potere risolutivo 3000).
Gli spettri di ORFEUS, ottenuti nel 1993 in quiescenza, mostrano una riga O VI 1031Å
con un flusso di picco di 3×10−12 erg s−1 cm−2 Å−1 (figura 2.4) insieme a componenti
forti e strette del vento della gigante (>10−11 erg s−1 cm−2 Å−1).
Con il telescopio HST è stato ottenuto uno spettro tra 1145 e 9616 Å tra il 19 e il
26 aprile 2003. La Lyα (figura 2.6) mostra un forte profilo in emissione allargato con un
assorbimento P Cyg a valori maggiori di -2000 km s−1. L’analisi dello spettro HST/STIS
UV (sotto 3100 Å, potere risolvente 30000 - 45000) ha confermato anche la presenza
di forti righe di emissione proibite di Ca VII, Fe VII, Mg V, Mg VI, Mg VII e Si VII
che hanno tutti un potenziale di ionizzazione tra 99 e 205 eV (Young et al., 2006) al
2006 non riscontrate in nessun altro sistema simbiotico ad alta densità. La loro presenza
rende necessario un approccio diverso alla modellizzazione di tali sistemi poiché nessuno
dei meccanismi pensati per la formazione delle righe in emissione nei sistemi simbiotici
(fotoionizzazione, shock da venti in collisione, corona di un disco di accrescimento) può
spiegare la formazione di righe proibite. Assumendo una TWD = 170000 Young et al.
(2006) stimano che per densità di ne = 1010 cm−3, come quella accettata per la nebulosa
di AG Dra, le emissioni delle righe proibite di Mg VII sono fortemente sfavorite. Un altro
problema è che le righe proibite ad alta ionizzazione hanno profili doppiamente piccati
secondo Young et al. (2006) compatibili con la presenza di un disco di accrescimento
attorno alla WD, la cui presenza viene esclusa da altri tipi di diagnostica. È importante
sottolineare che in quanto proibite i loro profili non subiscono gli effetti dovuto alla
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Figura 2.5: Doppietto O VI λ1031, 1038 di AG Dra. Spettri FUSE del 25/12/04 in fase
quiescente.
profondità ottica e quindi devono rispecchiare disomogeneità della regione emittente che
non sono osservate in specie a ionizzazione minore (N IV, N VI), ad indicare che queste
ultime provengono da zone dinamicamente più stabili. La riga permessa di N IV 1486 Å
ha profilo gaussiano ed è stretta (37 km s−1), la riga permessa N V 1238 Å è asimmetrica
e simile alla O VI 1032 Å rivelata con FUSE e si potrebbe pensare che provengano dalla
stessa regione di ricombinazione.
Gli spettri FUSE sono stati presi durante il periodo quiescente da marzo 2000 a
dicembre 2004 e in aprile 2007, durante la decadenza dell’outburst del 2006. In questi dati
Young et al. (2005) identificano righe di emissione da specie altamente ionizzate (quella
a maggiore potenziale di ionizzazione mai rilevata è Ne VII, χ 207.3 eV), consistenti con
una temperatura degli elettroni di Te ≈ 20 - 30 kK e stimano che la ionizzazione di queste
specie avvenga ad una distanza di almeno 300 RWD.
Di grande importanza le componenti P Cyg rilevate da BEFS e FUSE ogni volta
che le righe allargate sono forti (figura 2.5), che suggeriscono una lenta espansione della
regione da cui provengono anche nelle fasi di quiescenza. Young et al. (2005) ipotizzano
che questa regione si trovi nel vento della gigante e notano che se la componente allargata
dei profili fosse dovuta a scattering Thomson, gli assorbimenti non avverrebbero nel
continuo della nana bianca ma nelle ali allargate e potrebbero vedersi anche quando la
WD non è in fronte al sistema.
I dati spettrali UV nel loro complesso suggeriscono una grande variabilità nei venti
del sistema, a prescindere dalla fase di attività.
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Figura 2.6: Lyα (riga centrale più intensa) di AG Dra. Spettro HST/STIS del 26/04/03
in fase di quiescenza. L’assorbimento P Cyg si estende fino a circa -2000 km/s (circa
1211 Å in lunghezza d’onda) e l’emissione è molto ridotta relativamente a quella di
righe di specie più rare dell’idrogeno nello stesso spettro. Da notare la presenza di una
componente simmetrica allargata fino ad oltre ± 3000 km/s verosimilmente dovuta a
scattering.
2.4.2 Efficienza dello scattering Raman
La misura delle efficienze dello scattering Raman N6825/N1032 e N7082/N1038 risulta par-
ticolarmente accurata per AG Dra a causa del basso coefficiente di estinzione. In questo
sistema entrambi i valori raggiungono il 50%, la massima efficienza nota ad oggi tra le
simbiotiche. Un’elevata efficienza può suggerire che la regione di O+5 sia circondata da
una densa nube di H0. Per Schmid et al. (1999) questa regione si trova tra la gigante e la
sorgente ionizzante, ipotesi che sarebbe confermata da calcoli numerici in caso di basso
tasso di perdita di massa della gigante e/o flusso ionizzante molto elevato (Nussbaumer
& Vogel, 1990).
In questa eventualità si dovrebbe vedere un forte assorbimento di scattering Rayleigh
vicino alla Lyα del continuo della componente calda, non presente nei numerosi spettri
IUE.
Normalmente le variabili simbiotiche presentano efficienza di conversione maggiore
per λ1032 - λ6825 che per λ1038 - λ7082, cosa che non stupisce considerando che la
sezione d’urto per scattering Raman aumenta in vicinanza della Lyβ. Invece in AG
Dra i due valori sono paragonabili, cosa che può suggerire una correlazione di questo
comportamento con l’alta efficienza di conversione o essere causato da una estinzione
maggiore della materia circumstellare della riga più blu del doppietto (Birriel et al.,
2000). Birriel et al. (2000) hanno stimato valori di efficienza molto più ridotti e allo
stato attuale non esiste un’interpretazione convincente della disomogeneità dei risultati.
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Se la divergenza fosse reale dovrebbe riflettere una enorme variazione della regione
scatterante. Un altro aspetto da considerare è che la presenza di forti righe O VI e di
idrogeno neutro non sono sufficienti alla formazione di righe Raman: è necessario anche
che i fotoni O VI non siano diversamente assorbiti dalla materia neutra, come ad esempio
accadrebbe in presenza di polvere (Birriel et al., 2000) la cui formazione dipende, come
l’efficienza della conversione Raman, dal tasso di perdita di massa della gigante, evidenza
che è stata riscontrata per alcuni sistemi.
Capitolo 3
Campagna di osservazione di AG Dra e
trattamento dei dati acquisiti
Per lo studio di AG Dra ci siamo avvalsi dell’uso di dati acquisiti con apposita campagna
di osservazione e di alcuni dati d’archivio.
In questo capitolo ci soffermeremo sul lavoro di riduzione dei dati svolto sulle acqui-
sizioni di spettri effettuate con il telescopio Cassini da 1.5 m, presso l’osservatorio di
Loiano. Questi dati coprono il periodo a partire dal 30 settembre 2006, coincidente con
l’inizio del decadimento dall’outburts maggiore, fino all’agosto 2007 ed hanno risoluzione
variabile (da 0.4Å a 4Å/pixel) nell’intervallo 3700 - 8500 Å.
Tutti gli spettri di Loiano sono stati ridotti con l’uso di IRAF 1 e di apposite procedure
scritte in linguaggio IDL che descriveremo nel seguito.
3.1 Riduzione dell’immagine astronomica su CCD
Un’immagine astronomica acquisita su CCD (Charge Coupled Device) deve essere cor-
retta con l’uso di immagini di bias e flat al fine di eliminare dalla misura astronomica con
il primo l’effetto del rumore elettronico della strumentazione, con il secondo la risposta
in sensibilità che ogni pixel della CCD ha rispetto ad una sorgente luminosa.
La procedura cui ogni immagine astronomica su CCD dovrebbe essere sottoposta è
sintetizzata nell’equazione 3.1
Icor =
Row - Bias
Flat - Bias
(3.1)
Un’immagine di bias viene eseguita effettuando una misura con tempo di esposizione
nullo. Poiché il rumore dovuto all’elettronica della CCD è di tipo casuale, normalmente si
effettua un numero di misure tale da fornire un campione statisticamente valido sul quale
poter calcolare una media/mediana accurata, di solito una decina. Successivamente si
1IRAF è distribuito da National Optical Astronomy Observatories, Association of Universities for
Research in Astronomy, Inc. con la cooperazione della US National Science Foundation.
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ottiene un cosiddetto masterbias che è l’immagine ottenuta eseguendo per ogni pixel il
calcolo della media/mediana sulle singole misure.
I valori dei conteggi medi/mediani di ogni pixel del masterbias vengono sottratti da
ogni immagine acquisita, flat compresi, che viene così corretta per il rumore elettronico.
L’immagine cosiddetta di flat è invece acquisita con l’uso di una sorgente non as-
tronomica che sia il più possibile bianca e uniforme al fine di non trascurare la risposta
in sensibilità a particolari intervalli di frequenza nel caso in cui si stia effettuando una
misura spettroscopica. Bisogna ricordare infatti che la sensibilità dei pixel è dipendente
dalla frequenza della luce incidente. Nel caso di Loiano il telescopio viene illuminato da
una lampada a catodo di ferro riempito ad HeAr inserita temporaneamente all’interno
dell’ottagono, con tempi di esposizione tarati in funzione della stessa sorgente e della
configurazione dell’apparato di misura in modo da evitare saturazioni e sottoesposizioni.
Anche nel caso del flat si esegue un campione di misure che mediate/mediana su ogni pix-
el vanno a dare un masterflat. Poiché in questo caso i fotoni provengono da una sorgente
esterna, è necessario eseguire misure di flat ogni volta che si modifica la configurazione
del telescopio (cambio di filtri, di reticoli di diffrazione etc.) e la stessa posizione, poiché
sollecitazioni meccaniche potrebbero modificare la sensibilità dei pixel.
3.2 Potenzialità di IRAF
Il programma IRAF fornisce pacchetti in grado di eseguire la riduzione completa degli
spettri, compreso per gli echelle. Nel seguito riportiamo la descrizione delle task uti-
lizzate in questo lavoro specificando tra i parametri facoltativi impostabili solo quelli
effettivamente utilizzati:
• noao/imred/ccdred/zerocombine: esegue automaticamente il calcolo del mas-
terbias. Richiede l’impostazione di alcuni parametri quali il readout noise del CCD
in elettroni e il guadagno in elettroni/fotoni, ed esegue una mediana o media sui
pixel pesata per il tempo di esposizione delle singole immagini.
• noao/imred/ccdred/flatcombine: esegue automaticamente il calcolo del mas-
terflat. Richiede l’impostazione degli stessi parametri di zerocombine.
• noao/imred/ccdred/ccdproc: processa l’immagine correggendola per i valori
di masterflat e masterbias dati in ingresso.
• noao/twodspec/apextract/apall: data in ingresso un’immagine bidimension-
ale, la task permette di scegliere il numero di spettri da estrarre lungo la direzione
verticale o orizzontale dell’immagine impostando il numero di aperture. Un’aper-
tura non è altro che una finestra sull’immagine che ha come lunghezza lo stesso
numero di pixel della dimensione spettrale e un valore di larghezza impostabile
tramite interfaccia grafica. Nel nostro caso trattandosi di una sola sorgente pun-
tiforme ci limitiamo ad una apertura. Per evitare l’introduzione dello spettro del
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Figura 3.1: Spettro (linea tratteggiata) del masterflat estratto dalle misure effettuate
presso il telescopio Cassini il 14 maggio 2007 con il reticolo n. 4. La linea continua rapp-
resenta l’interpolazione di tipo spline del grafico ottenuto dalla precedente interpolazione
(linea continua in 3.10) effettuata con la procedura continuo.pro a partire dai punti in-
dicati sul grafico (triangoli). L’intervallo apparentemente influenzato dalle riflessioni è
stata esclusa dall’interpolazione.
cielo, la task dà la possibilità di sottrarne il contributo ai lati dell’apertura dopo
aver eseguito un fit lungo la direzione spaziale.
apall permette inoltre di impostare come parametro facoltativo il riferimento ad
un’apertura precedentemente utilizzata per l’estrazione di uno spettro. Ciò è utile
quando per esempio si debba estrarre lo spettro della lampada poiché evita lo shift
in lunghezza d’onda che avverrebbe in caso di curvatura dello spettro (vedere, ad
esempio, figura 3.1) prendendo l’apertura in corrispondenza della stessa zona della
dimensione spaziale.
3.3 Procedure di riduzione sviluppate in IDL
In appendice A sono riportare le procedure sviluppate appositamente per questo lavoro
di analisi utili alla riduzione dei dati di Loiano. Descriviamo brevemente nel seguito le
loro funzionalità.
• fitta.pro: esegue tramite l’ausilio di interfaccia grafica con l’utente un’interpolazione
spline di uno spettro unidimensionale tra punti di default o stabiliti dall’utente.
L’interpolazione spline consiste in un interpolazione del fit con una funzione poli-
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nomiale cubica sui quattro punti (x[i-1], x[i], x[i+1], x[i+2]) attorno all’intervallo
x[i] ≤ u < x[i+1]. Richiede in ingresso il vettore lunghezze d’onda (espresso in
Angstrom) e il vettore ordinate (conteggi/flusso). È facoltativo fornire un vettore
contenente le lunghezze d’onda dei punti tra cui eseguire l’interpolazione che deve
essere scelto in funzione dello spettro da ridurre. Infine, per eliminare l’effetto del
rumore è necessario prendere come ordinate dei punti di interpolazione il valore
medio dello spettro su un intervallo in lunghezza d’onda evitando le zone di assor-
bimento o emissione. Anche questo vettore viene dato in ingresso oppure usato un
valore di default.
• riduci.pro: è una procedura interattiva ideata appositamente per la riduzione al
continuo di spettri unidimensionali. Richiede in ingresso lo spettro, il nome del
file di output ed un eventuale profilo del flat con cui andare a correggere eventuali
difetti dello spettro, come spiegato nel seguito.
3.4 Dati di Loiano e loro trattamento
Riportiamo in tabella 3.1 il quaderno delle osservazioni di Loiano con le note relative alle
caratteristiche delle acquisizioni. In figura reffig:rangeGrism sono mostrate la coperture
spettrali dei grism del telescopio Cassini. Come si può vedere dal quaderno, nella fase
di declino dall’outburst di fine 2006 mancano coperture della zona blu dello spettro,
cosa che non ha permesso per esempio di analizzare l’andamento della riga dell’He II fin
dall’inizio della campagna osservativa.
Quaderno delle osservazioni di Loiano
JD tempo di
Data +2450000 N. grism esposizione Note
(sec)
29/09/06 4008.3 5 100 X, saturazione eccessiva
5 10 X, Hα
8 300 X
8 10 X, Hα
24/10/06 4033.2 5 100 X*
5 10 X, Hα, *
8 100 X*
8 10 X, Hα, *
30/10/06 4039.3 5 100 X
5 10 X, Hα
8 300 X
8 10 X, Hα
09/11/06 4049.2 5 100 X *
5 10 X, Hα, *
8 300 X*
8 10 X, Hα, *
27/02/07 4159.6 4 300 X, *
8 900 X
12/03/07 4172.7 4 60
6 240
8 240
Continua nella prossima pagina
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Tabella 3.1 – continua dalla pagina precedente
JD tempo di
Data +2450000 N. grism esposizione Note
(sec)
22/03/07 4182.5 4 60
4 30 Hα
6 240
8 240
8 60 Hα
11/04/07 4202.6 4 240 X
4 120 X, Hα
8 300 X
8 120 X
17/04/07 4208.6 4 120 X
6 240 X
8 240 Hα
24/04/07 4215.5 4 90 X
4 30 X, Hα
6 300 X
6 240 X
8 300 X
8 180 X
14/05/07 4235.5 4 120 X, Hα, velato
6 300 X, velato
8 300 X, Hα, velato
30/05/07 4251.5 4 200 velato
6 6000 X, velato
8 500 X, velato
27/06/07 4279.4 4 300
6 500 X
8 300 X
11/07/07 4293.4 4 120
4 60 Hα
6 480
7 360
8 360
25/07/07 4307.3 4 300
6 600 X, 4861(Å) satura
8 300 X
16/08/07 4329.3 4 120
6 600 4861(Å) satura
6 300
8 300
13/09/07 4357.3 4 120 X
6 600 X, 4861(Å) satura
6 300 X
8 300
Tabella 3.1: Quaderno delle osservazioni di Loiano. Nella colonna Flat è indicata con
una X la presenza dell’immagine di flat per il relativo spettro.
Gli spettri per cui è disponibile anche una stella standard per la calibrazione in flusso
sono tre: 24 ottobre e 9 novembre 2006 e 27 febbraio 2007. Quest’ultimo è l’unico di
cui si può dire valida la calibrazione poiché gli altri sono stati acquisiti in condizioni di
leggera nuvolosità; la figura 3.3 mostra che calibrazioni effettuate per questi spettri resti-
tuiscono valori diversi del flusso del continuo sia al variare del grism che dell’esposizione
che della notte di acquisizione. Le date del 2006 sono molto ravvicinate tra loro quindi
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Figura 3.2: Intervalli in lunghezza d’onda coperti dal set di grism a disposizione del
telescopio presso l’Osservatorio Cassini di Loiano.
Caratteristiche dei grism di Loiano
N. Grism λblase λgrism dispersion Dλ λλ CCD EEV λλ CCD Thomson λ pix EEV
4 4800 5800 220 8.3 3800 ÷ 8700 3940 ÷ 7860 3.97
5 6500 7000 220 7.5 4800 ÷ 9800 5200 ÷ 9050 4.0
6 3900 4000 110 3.9 3300 ÷ 5350 3300 ÷ 4950 1.7
7 5300 5250 110 4.1 4200 ÷ 6600 4300 ÷ 6250 1.0
8 6500 7000 88 3.0 6100 ÷ 8180 6200 ÷ 7850 1.6
Tabella 3.2: La risoluzione indicata è per una fenditura di 1.5 arcsec.
una differenza in flusso così elevata tra le due notti ma anche tra misure diverse effet-
tuate la stessa notte conferma l’inattendibilità delle suddette calibrazioni, non trovando
corrispondenza nelle variazioni di magnitudine nei filtri fotometrici Rc (da -1.49 a -1.42)
e V. MV (da 8.6 a 8.7) che corrispondono ad una diminuzione di flusso di circa il 10%
mentre le calibrazioni danno valori tra 0.5 e 2 10−12 erg s−1 cm−2 Å−1.
Gli spettri sono stati ridotti con pacchetti standard di riduzione forniti da IRAF per
quanto riguarda la correzione per flat e bias e la calibrazione in lunghezza d’onda, mentre
per la riduzione al continuo si è preferito sviluppare apposite procedure in linguaggio IDL,
scelta che ha consentito di scegliere più accuratamente i punti del continuo e di evitare
strani andamenti che IRAF restituisce in corrispondenza ad esempio della discontinuità
nei pressi del salto di Balmer.
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Figura 3.3: Spettri calibrati in flusso di AG Dra.
3.4.1 Riduzione con flat e bias
Dopo avere eseguito il calcolo per tutti gli spettri dei rispettivi masterbias e masterflat
(qualora presenti), si è provveduto a ridurre le singole immagini con le task apposite
fornite da IRAF. Nel corso delle riduzioni che alcuni spettri corretti con il masterflat
presentavano delle bande di pseudo-assorbimento dal carattere evidentemente non fisico,
di cui si riporta un esempio in figura 3.4. Se in un primo momento si è pensato ad
un cattivo utilizzo di IRAF, un’analisi visiva delle immagini dei flat in questione ha
evidenziato la presenza di archi di luce creati da riflessioni nello spettrografo della luce
della lampada.
In particolare, i flat acquisiti per gli spettri di AG Dra con i reticoli a disposizione
presso il telescopio Cassini presentano gravi riflessioni non correggibili in fase di misura,
che come vedremo vanno ad inficiare a seguito della correzione dell’immagine astronomica
la bontà dell’immagine stessa. In figura 3.5 è mostrato un tipico esempio del disturbo
sull’immagine che come si può facilmente notare attraversa gran parte dello spettro del
flat, sia nella dimensione spaziale (orizzontale) che in quella spettrale (verticale).
Andando a ”tagliare” gli spettri e gli spettri corretti con ilmasterflat lungo la direzione
spettrale, dal confronto visivo dei profili risultanti è possibile verificare qualitativamente
la presenza o meno delle riflessioni nel flat. Nelle figure 3.6, 3.8 e 3.8 è possibile notare
che le riflessioni influiscono notevolmente sui flat dei reticoli n. 4 e 6 ma non del n. 8.
Nel tentativo di eliminare dalle immagini spettrali di AG Dra corrette con ilmasterflat
la componente disturbante, si è provveduto a scrivere la procedura IDL continuo.pro (A)
che permette tramite ausilio di interfaccia grafica con l’utente di scegliere dei valori
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Figura 3.4: Esempio di spettro di AG Dra (telescopio Cassini, 14/05/07, reticolo n. 4-
8) estratto da un’immagine precedentemente corretta con il masterflat. L’avvallamento
visibile nella parte blu dello spettro corrisponde alla parte bassa centrale dell’immagine
di 3.5.
Figura 3.5: Esempio di immagine di flat acquisito con il telescopio Cassini applicando
il reticolo n.4. Nella parte bassa centrale dell’immagine è evidente un arco luminoso
dovuto a riflessioni non eliminabili della luce della lampada usata per il flat.
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(a)
(b)
Figura 3.6: Profili lungo la direzione spaziale (orizzontale) degli spettri acquisiti a Loiano
il 17/04/07 con il reticolo n. 4 di AG Dra (a) ”crudo” e (b) corretto con il masterflat.
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(a)
(b)
Figura 3.7: Profili lungo la direzione spaziale (orizzontale) degli spettri acquisiti a Loiano
il 17/04/07 con il reticolo n. 6 di AG Dra (a) ”crudo” e (b) corretto con il masterflat.
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(a)
(b)
Figura 3.8: Profili lungo la direzione spaziale (orizzontale) degli spettri acquisiti a Loiano
il 17/04/07 con il reticolo n. 8 di AG Dra (a) ”crudo” e (b) corretto con il masterflat.
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di ascissa per il grafico su cui successivamente eseguire l’interpolazione. La procedura
restituisce i valori dell’interpolazione.
Il seguente procedimento è stato utilizzato per eseguire la correzione dai difetti di
riflessione nei flat :
• estrazione dello spettro delmasterflat : una volta estratti gli spettri di AG Dra
dalle aperture con la task IRAF apall, si estrae con la stessa apertura di riferimento,
cioè un’apertura con gli stessi margini in pixel, lo spettro del flat (esempio in figura
3.12(a)). Considerando che un’apertura non supera normalmente ≈20 pixel nella
dimensione spaziale, si è visto che in questo intervallo il flat non subisce grandi
variazioni nella stessa dimensione. apall provvede ad eseguire una mediana per
ogni valore dei pixel lungo la dimensione spaziale dell’apertura del flat e restituisce
lo spettro unidimensionale.
• interpolazione dello spettro del masterflat : si richiama continuo.pro che,
definiti tramite interfaccia grafica i punti del continuo, restituisce il grafico di in-
terpolazione di tipo spline del profilo dello spettro di flat da cui è stata tagliata
la gobba prodotta dalla riflessione. Un esempio del risultato di questa procedura è
mostrato in 3.10.
• interpolazione del spettro del masterflat esclusa la riflessione: si richiama
la procedura continuo.pro cercando di fittare il profilo dello spettro del flat esclu-
dendo la riflessione. In figura 3.11 sono mostrati i punti scelti interattivamente
dall’utente; è possibile notare come la scelta sia puramente eseguita a occhio e
come il risultato possa variare da un tentativo all’altro introducendo comunque un
errore lungo l’intero spettro.
• calcolo dello spettro di correzione della riflessione: dividendo lo spettro
risultato nel primo passaggio per quello del secondo si ottiene un profilo spettrale
(esempio in figura 3.12(c)) che dovrebbe contenere il contributo delle sole riflessioni.
• moltiplicazione dello spettro della stella per quello di correzione della
riflessione: il profilo ottenuto in figura 3.12(c) viene moltiplicato per lo spettro
della stella corretto con il flat. In questo modo il macro-difetto introdotto dal flat
e mostrato in figura 3.4 viene eliminato.
Andando a quantificare l’errore introdotto da questo tipo di correzione sulla misura di
larghezza equivalente delle più importanti righe in emissione si vede che in realtà esso
è maggiore di quello compiuto evitando la correzione iniziale per il flat. La funzione
di correzione trovata per il grism 4, per esempio, oscilla tra valori che vanno da 0.97 a
1.03. Sono state generate alcune funzioni fittando con una funzione polinomiale punti
generati casualmente (vedere figura 3.9), in modo da riprodurre l’andamento di ampiezza
e frequenza dello spettro di correzione nelle zone non inficiate dalla riflessione. Successi-
vamente lo spettro della stella è stato moltiplicato per queste ultime e sono state eseguite
misure di EW. L’errore introdotto è risultato più del 30% (per alcune misure anche del
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Figura 3.9: Esempio tipico di errore della funzione di correzione delle riflessioni (linea con-
tinua) in intervalli non inficiati da riflessione e funzione polinomiale generata casualmente
(linea tratteggiata) per riprodurne l’andamento.
50%) sia per righe strette e poco intense che per quelle più larghe e forti, contro un errore
statistico di circa il 10% sulla misura.
In conclusione, si è ritenuto necessario evitare la correzione con il flat per tutti gli
spettri per evitare introduzione di difetti non correggibili in modo controllato. La cor-
rezione con il flat si rende indispensabile in misure di fotometria in cui è necessario
conoscere esattamente la risposta di ogni singolo pixel; si può ritenere invece che in
misure spettroscopiche l’importanza di questo passaggio sia minore, a meno di evidenti
differenze sistematiche dio sensibilità tra i pixel in direzione spettrale (che nel nostro
caso un’analisi visiva dei flat non ha rivelato), considerando che eventuali differenze di
risposta di pixel attigui lungo la direzione spaziale vengono eliminate dal calcolo della
mediana. I dati che d’ora in avanti saranno considerati nella discussione sono tutti privi
della correzione con il flat.
3.4.2 Riduzione e calibrazione in lunghezza d’onda
Gli spettri sono stati estratti con l’uso di apall scegliendo un’apertura adeguata per
ogni singolo spettro. Per ridurre gli spettri di Loiano al continuo si sono utilizzate le
procedure IDL fitta.pro e continuo.pro scegliendo accuratamente punti del continuo per
quanto possibile lontani da assorbimenti o emissioni. In figura 3.13 è mostrato un esempio
di fit del continuo e della riduzione.
I dati sono stati successivamente calibrati in lunghezza d’onda con le procedure ded-
icate IRAF. Gli spettri dell’11 luglio 2007 reticolo n.4 mostrano uno spostamento sis-
tematico nella calibrazione dovuto verosimilmente ad un errore nell’acquisizione dello
spettro della lampada. Per verificare che non si trattasse di un’effettiva variazione della
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Figura 3.10: Spettro (linea tratteggiata) del masterflat estratto dalle misure effettuate
presso il telescopio Cassini il 14 maggio 2007 con il reticolo n. 4. La linea continua
rappresenta l’interpolazione di tipo spline effettuata con la procedura continuo.pro a
partire dai punti indicati sul grafico (triangoli).
Figura 3.11: Spettro (linea tratteggiata) del masterflat estratto dalle misure effettuate
presso il telescopio Cassini il 14 maggio 2007 con il reticolo n. 4. La linea continua rapp-
resenta l’interpolazione di tipo spline del grafico ottenuto dalla precedente interpolazione
(linea continua in 3.10) effettuata con la procedura continuo.pro a partire dai punti in-
dicati sul grafico (triangoli). L’intervallo apparentemente influenzato dalle riflessioni è
stata esclusa dall’interpolazione.
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(a) (b)
(c)
Figura 3.12: Profili lungo la direzione spettrale (verticale) dello spettro del master-
flat(Loiano, 14/05/07, n. 4). In (a): interpolazione dell’intero profilo; in (b): interpo-
lazione del profilo ad esclusione della gobba causata dalla riflessione; in (c): immagine
correttiva ottenuta dividendo (a) per (b) .
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Figura 3.13: Pannello superiore: spettro estratto (linea continua) e fit del continuo
(linea tratteggiata) eseguito con riduci.pro; sono indicati i punti scelti per la riduzione al
continuo. Pannello inferiore: flusso corretto al continuo.
velocità radiale della sorgente, si sono misurate le w c per le bande di assorbimento nel
rosso dovute all’atmosfera terrestre (tabella 3.3) con la task IRAF splot. Dall’analisi dei
risultati è evidente che lo shift è non astrofisico. La ripetizione della calibrazione per i
dati del 27 luglio 2007 ha confermato l’impossibilità di calibrare correttamente questo
spettro. L’errore statistico sulla misura con IRAF è di circa 0.1Å per tutti i grism ed è
dovuto all’arbitrarietà della scelta dei punti alla base della riga. Lo spostamento rilevato
per lo spettro dell’11 luglio 2007, grism n.4, è di circa 10 Å e se confrontato con gli altri
grism per la stessa notte ma pure con lo stesso di notti vicine (ad esempio 27/06/07 e
25/07/07) si vede che non rientra nell’errore statistico né può essere dovuto a variazioni
nella velocità radiale della sorgente. Un ulteriore controllo è stato fatto per le righe Hβ
e He II 4686.
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Valori di lunghezza d’onda centrale per le bande di assorbimento atmosferiche
Data JD N. grism wc1 wc2 Hβ He II 4686
2450000+ (Å) (Å) (Å) (Å)
27/06/07 4 7606 7632 4685 4860
11/07/07 4 7593 7620 4671 4846
11/07/07 (Hαsat) 4 7594 7620 4671 4846
25/07/07 4 7603 7629 4682 4858
16/08/07 4 7604 7630
13/09/07 4 7605 7631
27/06/07 8 7605 7628 / /
11/07/07 8 7601 7627 /
25/07/07 8 7605 7629 / /
16/08/07 8 7604 7629 / /
13/09/07 8 7605 7630 / /
27/06/07 6 / / 4684 4860
11/07/07 6 / / 4682 4858
25/07/07 6 / / 4684 4859
11/07/07 7 / / 4681 4856
Tabella 3.3: Lunghezze d’onda centrali misurate per le bande di assorbimento atmos-
feriche mostrate in figura 3.14 di alcuni spettri di AG Dra. L’incertezza sulla misura è
assunta pari alla risoluzione dei due reticoli (4 Å per il grism n.4 e 1.5 Å per il n.8).
Figura 3.14: Spettro di AG Dra del 27/06/2007. Particolare delle bande di assorbimento
atmosferico.
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Capitolo 4
Effettuazione delle misure e analisi
La nostra analisi della serie di spettri di AG Dra a media e bassa risoluzione, in particolare
della serie di osservazioni di Loiano, si è focalizzata sulle misure dei parametri delle righe
di emissione dello spettro. Siamo interessati a capire quali siano le variazioni nelle fasi
attive rispetto alla quiescenza delle emissioni di riga e se vi siano o meno correlazioni tra
le diverse righe di emissione e tra righe e variazione del continuo.
Come abbiamo già precedentemente illustrato, in fase attiva le maggiori variazioni
del continuo ottico dovrebbero essere attribuite principalmente a variazioni della coda
dell’emissione continua della nana bianca (verso il blu) e all’emissione della nebulosa. In
mancanza di una modellizzazione accurata del SED è difficile poter distinguere in che
proporzione agiscano i due contributi.
Bisognerebbe poi capire di volta in volta le cause dell’aumento del continuo ottico del-
la WD. La struttura nebulare subirebbe variazioni diverse in conseguenza dei meccanismi
in atto. Inoltre bisogna considerare che l’equilibrio tra assorbimenti e ricombinazioni,
responsabili delle righe di emissione, può rompersi sia a seguito di variazioni di densità
che per riscaldamento/raffreddamento del gas a seguito di un maggiore/minore aﬄus-
so di fotoni ionizzanti. Le cause di variazione spettrale sono quindi da ricercare nelle
variazioni di temperatura o opacità del vento della nana bianca, nella variazione della
densità della regione ionizzata, dovuta magari alle instabilità nel trasferimento di massa
dalla compagna, o allo sviluppo di meccanismi transienti in grado di produrre nuove
fonti di radiazione, come shock tra venti stellari nell’eventualità di sviluppo di vento
nella stella compatta, formazione di jet o di un disco di accrescimento. Dalle variazioni
legate all’attività bisogna poi distinguere il contributo della modulazione orbitale. Perciò
l’analisi è estremamente complessa e deve tener conto di tutte le osservazioni multi-banda
disponibili.
Oltre ai dati di Loiano (riepilogo di tutte le osservazioni in figura 4.1) l’analisi è
stata eseguita grazie ad una parallela serie di dati provenite dal telescopio da 2.0 m
dell’Osservatorio Ondřejov. Si tratta di spettri acquisiti con lo spettrografo RETICON
nell’intervallo (6400 - 6950Å), risoluzione 0.26 Å/pixel e tempi tipici di esposizione 1200
s. Tutti contengono le righe Hα e He II λ6678 e la maggior parte anche la Raman O VI
λ6825.
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(a)
(b)
Figura 4.1: Curva di luce visuale di AG Dra (magnitudine apparente) e resoconto delle
osservazioni: profili Hα e Raman echelle di Asiago (frecce nere senza lettera, solo pannello
4.1(a)), bassa risoluzione HPOL, Winsconsin (frecce nere + W, solo pannello 4.1(a))
echelle cima Ekar (frecce nere + E), echelle alta risoluzione TNG (frecce nere + T),
spettro Ritter Observatory (freccia nera + R, pannello 4.1(a)), spettro HST (freccia
nera + H, pannello 4.1(a)), echelle di Catania (frecce nere + C, solo pannello 4.1(b)),
media risoluzione picco Pennar (frecce blu + P, solo pannello 4.1(b)), bassa risoluzione
Loiano (frecce verdi, solo pannello 4.1(b)), media risoluzione Ondřejov (frecce rosse, solo
pannello 4.1(b)), echelle NOT ((freccia nera + N, solo pannello 4.1(b))).
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Ulteriori dati già ridotti provengono dall’osservatorio di Asiago. Alcuni a media
risoluzione (0.1-0.4 Å), di cui uno calibrato in flusso, sono echelle del telescopio Copernico
da 182 cm a Cima Ekar e coprono alcune fasi di quiescenza fino all’inizio dell’ultima fase
attiva; uno di essi, MJD 52689, è anche calibrato in flusso. Per l’ultima fase attiva sono
disponibili spettri a bassa risoluzione di Punta Pennar (telescopio Galileo 122 cm) tutti
calibrati in flusso. Sempre da Asiago proviene una fitta serie di profili echelle a media
risoluzione (0.4 Å in Hα) calibrati in flusso per le righe Hα e Raman 6825 , per un totale
di 49 spettri su un periodo dal 1993 (penultima fase di attività) al 2002 (quiescenza).
Per una minoranza di queste date sono presenti anche profili Raman O VI 7082 e per
uno solo di He I 4686 Å.
Dall’osservatorio di Catania (telescopio da 91 cm in località Serra la Nave) disponiamo
di spettri in quiescenza echelle non calibrati, ad esclusione di uno del 2007, di cui tre
sono però presi in giorni consecutivi (risoluzione 0.1-0.4 Å).
Gli spettri ad alta risoluzione sono stati acquisiti presso il Telescopio Nazionale Galilei
in tre date di quiescenza (già ridotti), oltre un quarto in corrispondenza dell’inizio del-
l’attività nel 2005 (tabella 4.1). Quest’ultimo spettro è stato da noi ridotto tramite
procedure standard IRAF per gli spettri echelle. Come per i dati di Loiano, non è
stata introdotta la correzione per il flat per motivi simili a quelli elencati nel capitolo
precedente1.
Data JD λ1-λ2 ∆λ
(2450000+)
09/10/2000 1827 4615-6096 0.034-0.044
09/10/2000 1827 6221-7823 0.045-0.054
22/02/2003 2693 4603-6112 0.017-0.022
22/02/2003 2693 6236-7920 0.022-0.027
26/05/2004 3152 4576-6096 0.017-0.022
26/05/2004 3152 6221-7828 0.022- 0.019
14/08/2005 3597 3622-4281 0.013-0.016
14/08/2005 3597 4342-5062 0.016-0.019
14/08/2005 3597 4342-5062 0.016-0.019
14/08/2005 3597 5523-7324 0.021-0.027
Tabella 4.1: Quaderno delle osservazioni del Telescopio Nazionale Galilei. Per ogni
intervallo sono indicate la risoluzione minima e massima corrispondente agli estremi λ1
e λ2.
1Nello spettro TNG 2005 gli ordini dello spettro echelle del flat presentano uno spostamento lungo
la direzione spaziale dell’immagine a causa del quale non si sovrappongono agli ordini dello spettro
della stella. Quando si va a correggere l’immagine dello spettro stellare con quella del flat, cioè a
dividere la prima per la seconda, non soltanto lo spettro non viene effettivamente corretto, visto che
le ‘strisce’ realtive agli ordini spettrali non si sovrappongono, ma si introducono errori che vanno ad
influire negativamente sulla qualità dell’immagine finale.
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Tra i dati pubblici d’archivio uno spettro HST/STIS non completo tra 1145 e 9616 Å
(programma O6KY del 19/04/2003, MJD 52748) assolutamente calibrato e scalato per
la velocità eliocentrica. La fase orbitale, secondo le effemeridi di Fekel et al. (2000), è φ
= 0.6 e corrisponde a una fase quiescente
Uno spettro corrispondente all’attività 1993-96 con risoluzione 0.06 Å nella regione
di Hα è stato acquisito presso il Ritter Observatory (11/07/1994, MJD 49545) ma sono
disponibili soltanto le righe Hα e He I I λ5875.
Lo spettro più risolto è del MJD 53100, dall’osservatorio NOT (∆λ = 0.019 Å), è
incompleto e manca della Hα.
Il controllo sulla calibrazione dei dati è stato effettuato tramite calibrazione incrociata
con lo spettro NOT che a sua volta è stato confrontato con HST (Shore et al., 2010). I
risultati confermano l’accuratezza della calibrazione entro il limite della risoluzione dello
spettro meno risolto. Per esempio, per TNG (risoluzione ≈ 0.05 Å/px) lo spostamento
rispetto a NOT delle righe stellari è di 3 km s−1, cioè dell’ordine della risoluzione stessa
e minore della velocità della gigante rispetto al centro di massa del sistema.
Per la fotometria sono state utilizzate le misure UBVRc di Shore et al. (2010) nel
sistema standard Johnson-Cousins effettuate presso gli osservatori Skalnaté Pleso e Stará
Lesná per l’ultimo periodo e la fotometria pubblica di Skopal per le fasi precedenti.
Figura 4.2: Fotometria di AG Dra acquisita nel sistema standard Johnson-Cousins presso
gli osservatori Skalnaté Pleso e Stará Lesná in bande U (cerchi pieni), B (più), V (cerchi
vuoti), Rc (quadrati). La magnitudine in Rc è relativa ed è stata aumentata di +8 per
motivi di visualizzazione.
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4.1 Procedure IDL per la misura dei parametri di riga
Trattandosi di un numero di spettri molto ampio (circa 50 solo per Loiano con una decina
di righe significative ciascuno), per la misura dei parametri di riga sono state scritte
due procedure in IDL, misura.pro e ewdatabase.pro. Esse utilizzano una versione da noi
modificata di feature.pro che è fornita nel pacchetto di procedure IDL per l’astrofisica
IDL Astronomy User’s Library 2. La versione originale di feature.pro è una procedura
grafica che, dati in ingresso flusso e W0 (valore di laboratorio della riga interessata),
dà la possibilità di misurare interattivamente alcuni parametri tramite integrazione dei
valori in lunghezza d’onda tra due pixel marcati dall’utente, w1 e w2, in corrispondenza
del continuo.
• Equivalent Width (EW):
EW =
∫ w2
w1
(
1− I(w)
C(w)
)
dw (4.1)
L’EW è una misura relativa espressa in Å e corrisponde all’area compresa tra il
profilo di riga e il livello del continuo una volta che lo spettro sia stato ridotto
al continuo, ovvero diviso per il livello del continuo stesso. Una EW costante nel
tempo può indicare sia che lo spettro è rimasto invariato, oppure che l’intensità
della riga, di cui si assume il profilo costante, è aumentata/diminuita di un fattore
pari a quello del flusso del continuo. Il vantaggio di misurare EW è che non occorre
avere una calibrazione in flusso poiché la misura è sempre rapportata al continuo.
• Flusso netto di riga (Fnet):
Fnet =
∫ w2
w1
(
I(w)− C(w))dw (4.2)
Fnet è una misura di flusso integrato di riga espressa in erg cm−2 s−1 e non è altro
che l’area compresa tra il profilo di riga ed il livello del continuo adiacente in un
flusso calibrato espresso in erg cm−2 s−1 Å−1. A differenza dell’EW il flusso di
riga è una misura assoluta del contributo dell’emissione (o assorbimento) ad una
determinata lunghezza d’onda e quindi non dipende dal continuo. La misura di Fnet
ha senso solo nel caso in cui si abbiano a disposizione spettri calibrati assolutamente
o relativamente in flusso. In questo caso permette anche di ricavare il numero di
fotoni Nγ(λ) corrispondenti convertendo per l’energia.
• Lunghezza d’onda pesata per l’intensità (Wc):
Wc =
∫ w2
w1
(I(w)− C(w))wdw∫ w2
w1
(I(w)− C(w))dw (4.3)
è una misura del centroide della riga. Per profili simmetrici esso corrisponde anche
alla lunghezza d’onda del picco dell’emissione.
2http://idlastro.gsfc.nasa.gov/
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• Sigma pesata per il flusso (σw):
σw =
(∫ w2
w1
(I(w)− C(w))w2dw∫ w2
w1
(I(w)− C(w))dw
) 1
2
(4.4)
erg cm−2 s−1 dà un’indicazione della larghezza di una riga. Nel caso in cui il profilo
sia una funzione gaussiana, questo valore è legato alla FWHM (Full Width Half
Maximum, larghezza a metà altezza) tramite la relazione FWHM ≈ 2.35 σ.
• Velocità radiale degli estremi di misura (vn):
vn =
(wn −W0)
w0
c (4.5)
dove wn con n = 1, 2, sta ad indicare gli estremi di misura. È una indicazione utile
per capire le velocità in corrispondenza delle ali della riga.
• Velocità radiale di spostamento (vrad):
vrad =
(Wc −W0)
W0
c (4.6)
Il continuo C(w) è una funzione lineare tra i due punti selezionati.
La velocità radiale rappresenta la velocità della materia (emittente o assorbente)
relativa all’osservatore che provoca uno spostamento di riga Doppler pari a
∆λ =
vrad
c
λ. (4.7)
La procedura feature.pro originale non permette di eseguire misure consecutive di
righe con W0 diverse all’interno di un ciclo poiché deve essere interrotta manualmente
dall’utente alla fine di ogni misura. È stata quindi modificata per essere inserita in un
loop di misura.pro. Data in ingresso la lunghezza d’onda di laboratorio da misurare W0,
misura.pro cerca tutti gli spettri contenenti la riga all’interno di una cartella; permette
la scelta interattiva dell’intervallo di visualizzazione utilizzato nel corso delle misure;
attende l’effettuazione da parte dell’utente di tre misure per ogni spettro richiamando
feature.pro, consentendo di poter rieseguire la misura in caso di errore; salva tutti i valori
relativi ad ogni singola misura in un file. La procedura è stata elaborata in modo da
poter annullare e rifare al momento eventuali misure male effettuate.
L’uso di misura.pro oltre ad un notevole risparmio di tempo, consente di evitare diso-
mogeneità nelle misure poiché mantiene gli stessi estremi di visualizzazione per righe
appartenenti a spettri diversi. Gli errori casuali dovuti alla scelta degli estremi di
integrazione da parte dell’utente vengono così ridotti ed uniformati.
I tre valori di ogni parametro misurati per la riga di uno stesso spettro sono letti, me-
diati e successivamente salvati in un database da ewdatabase.pro assieme alle indicazioni
di data di acquisizione, grism (nel caso di Loiano), W0 e deviazione standard delle misure
dalla media.
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4.2 Effetto della risoluzione
Per rendere confrontabili spettri acquisiti con diverse risoluzioni è possibile eseguire una
convoluzione (equazione 4.8) tra lo spettro a risoluzione maggiore e una funzione gaus-
siana normalizzata, che si assume riproduca in prima approssimazione la PSF (Point
Spread Function) della fenditura dello spettrografo. Tale funzione avrà come deviazione
standard il valore espresso in Ångstrom della risoluzione minore tra i due reticoli, ∆λ
(equazione 4.9).
F (w) =
∫ +∞
−∞
f(w′)g(w′ − w)dw′, (4.8)
dove
g(w) =
e
− (w−w0)2
2(∆λ)2∫
e
− (w−w0)2
2(∆λ)2 dw
(4.9)
e w0 è la lunghezza d’onda centrale della riga cui siamo interessati. Come si vede in figura
4.3 questo procedimento rende sovrapponibili gli spettri acquisiti contemporaneamente
con grism diversi e, di conseguenza, rende trascurabili le differenze in EW entro i limiti
degli errori di misura. È interessante osservare che l’effetto di ‘appiattimento’ del profilo
nel caso di risoluzione minore è molto più forte per le righe più strette, come la He I
λλ 6678, 7065, ma quasi trascurabile per quelle molto larghe di scattering Raman, così
come per le righe Balmer.
L’operazione introduce un leggero spostamento in lunghezze d’onda visibile anche in
figura. Eseguendo una cross-calibration se ne può valutare quantitativamente l’ordine di
grandezza rispetto allo spostamento dovuto alle incertezze della calibrazione. La cross-
calibration tra i due spettri originali eseguita con un ∆λ di 4 Å, cioè la risoluzione
minima tra i due, restituisce una differenza di ≈ 2 Å; tra lo spettro n. 4 e quello
n. 8 a risoluzione artificialmente ridotta è poco maggiore, ≈ 3 Å, e comunque entro
l’indeterminazione sulla lunghezza d’onda per la risoluzione minore. È quindi da ritenersi
che questo procedimento non introduca uno spostamento significativo nelle lunghezze
d’onda di calibrazione.
Un secondo metodo che permette di simulare l’effetto della risoluzione passando da
uno spettro più risolto ad uno meno risolto e che, a differenza del precedente, non richiede
assunzioni sulla PSF, è quello di eseguire una media dello spettro a risoluzione maggiore
su intervalli di ampiezza pari al valore ∆λ dello spettro meno risolto. In figura 4.4 sono
mostrati alcuni esempi di come sia modificata una riga in emissione da questi passaggi
per diversi valori di ∆λ.
È da notare che l’effetto della risoluzione per le righe più strette comincia ad essere
efficiente per valori minori del parametro ∆λ rispetto alle più larghe. Già per passi di 0.2
Å i profili per esempio di He II 4686 (FWHM ≈ 1.5Å) si allontanano dal profilo originale.
Per quelle più larghe, come ad esempio He I 4026 (FWHM ≈ 2.5Å) e Hγ FWHM ≈ 3.5Å
(figura 4.4), non si hanno variazioni significative fino ad un passo di 0.3 Å, a prescindere
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Figura 4.3: Spettro di AG Dra acquisito a Loiano il 22 marzo 2007. Nei due pannelli
la linea continua rappresenta lo spettro acquisito con il grism n. 4 ((∆λ/px)4 ≈ 4 Å).
Nel pannello superiore la linea tratteggiata indica lo spettro acquisito con il grism n.
8 ((∆λ/px)8 ≈ 1.6 Å), in quello inferiore lo stesso spettro convoluto per una funzione
gaussiana normalizzata di FWHM = 2.35 · (∆λ/px)4.
dalla loro intensità. Ciò è comprensibile se si pensa che l’operazione di convoluzione,
fissato un passo ∆λ, esegue una sorta di ‘scansione’ dello spettro che modifica la riga
quanto più la sua ampiezza è comparabile con il passo scelto.
I procedimenti descritti sono molto utili qualora si vogliano confrontare tra loro EW
misurate su spettri a diversa risoluzione e ne faremo spesso uso nel seguito per le stime
di errore percentuale su EW.
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Figura 4.4: Da sinistra a destra: profili di He II 4686, Hγ e He I 4026. Spettro di AG
Dra di NOT (∆λ/px ≈ 0.019 Å, linea tratteggiata); spettro convoluto per una funzione
gaussiana di deviazione standard ∆λi (vedi testo, linea continua); spettro ottenuto me-
diando il flusso sugli intervalli di passo ∆λi (linea tratto-punto). A partire dall’alto, ∆λi
= 0.1, 0.2, 0.3, 0.4 Å.
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4.3 Valutazione dei flussi di riga
Allo scopo di distinguere il contributo effettivo del flusso di una specifica riga da quel-
lo condizionato dalle variazioni di flusso del continuo, è stato indispensabile poter con-
frontare EW e flussi. Come già accennato soltanto un dato di Loiano ha una calibrazione
in flusso attendibile. Gli altri dati calibrati sono i dati Pennar, i profili delle singole righe
di Asiago, un dato Ekar e infine lo spettro HST che è assolutamente calibrato.
Grazie alla fotometria pubblica di Skopal nelle bande UBV e ai dati fotometrici più
recenti utilizzati nell’articolo di Shore et al. (2010), è stato possibile eseguire una stima
del flusso al livello del continuo per gli spettri di Loiano rispetto allo spettro HST. La
calibrazione per i dati di Ondřejov non è stata eseguita per incompletezza dello spettro
in banda V.
I flussi fotometrici sono definiti come
F(k) =
∫ λ2
λ1
F (λ) · S(k)(λ)dλ∫ λ2
λ1
S(k)(λ)dλ
(4.10)
dove l’indice k indica la generica banda fotometrica compresa tra λ1 e λ2, F(λ) è il flusso
della stella e S(λ) è la curva di sensibilità del filtro. Dallo spettro HST sono stati ricavati
i valori di flusso integrato in banda B e V, FB e FV , mentre la banda U (lunghezza
d’onda di massima sensibilità a 3700 Å) è stata trascurata poiché la presenza di un forte
e variabile salto di Balmer in emissione non consente una stima accurata del continuo
nella parte blu della regione ottica. Per le S(k)(λ) ci siamo avvalsi delle curve dei filtri del
sistema fotometrico standard Johnson-Cousins fornite dall’Observatoire Astronomique
de l’Université de Genève3 (figura 4.5).
I dati fotometrici sono stati interpolati linearmente con un intervallo di 1 JD in modo
da avere valori di magnitudine per ogni data corrispondente agli spettri, M(k). Per MJD
52749 i valori interpolati danno BHST = 11.00 e VHST = 9.72.
I flussi del continuo in B e V sono stati calcolati tramite la seguente relazione:
F (k)c = F
(k)
HST · 10(M
(k)
HST−M(k))/2.5 (4.11)
Ogni spettro ridotto al continuo è stato infine moltiplicato separatamente per i valori
F(k)c . Con la procedura feature.pro è stato misurato il flusso di riga di Hα, He I 6678 e
Raman O VI 6825 usando lo spettro corretto per il continuo V, quello in B per Hβ e He
I 4686. Bisogna precisare che l’uso della fotometria V anziché R per le righe nel rosso
è stata possibile soltanto perché V-R resta pressoché costante nell’intervallo temporale
considerato.
Per verificare la correttezza di questo tipo di calibrazione, i risultati ottenuti sono
stati confrontati con i valori forniti dagli spettri calibrati in flusso con stella standard.
Il flusso del continuo di AG Dra verso il rosso è piuttosto piatto e quindi non ci sono
grandi differenze tra gli errori percentuali sui flussi delle righe, che si attestano attorno
3http://www.unige.ch/sciences/astro/
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Figura 4.5: Spettro calibrato in flusso di AG Dra (Loiano, 27 febbraio 2007) e curve di
trasmissione dei filtri UBVRc del sistema fotometrico standard Johnson-Cousins.
al 10%. Lo stesso vale per la He II 4686 che si trova abbastanza vicina alla lunghezza
d’onda di massima sensibilità della banda B (≈ 4300 Å); per la Hβ si hanno deviazioni
maggiori poiché bisogna tenere conto della variazione temporale nell’indice di colore U-B
della stella che provoca un’inclinazione più o meno evidente nel continuo blu a seconda
dell’attività.
Un ultimo punto riguarda l’effetto dovuto alla presenza delle righe di emissione che
contribuiscono al flusso fotometrico. La presenza di alcuni dati calibrati ci ha permesso
di stimare che il contributo alla fotometria dovuto alle righe di emissione è consistente
con le stime di Skopal (2007) eseguite su stelle simbiotiche classiche: 30-40% in banda
B, che contiene tutte le righe di ricombinazione Balmer dopo la Hβ e la intensa He II
4686, e 10% in V, cui contribuisce essenzialmente la Hα. Inoltre bisogna considerare che
lo spettro HST è privo di righe di assorbimento atmosferiche, anche se negli intervalli
considerati non ci sono bande abbastanza intense da contribuire in maniera significativa.
Per tutti questi motivi è necessario precisare che i risultati di flusso di riga ottenuti grazie
al procedimento descritto sono da ritenersi puramente relativi.
NB: In tutti i grafici del presente lavoro i flussi di riga saranno espressi in
unità di 10−12 erg cm−2 s−1.
4.4 Cenni sulla teoria delle ricombinazioni
Nella teoria delle ricombinazioni in ambienti nebulari si è soliti parlare di approssimazione
di Caso A e Caso B. Nell’approssimazione di caso A la nebulosa è otticamente sottile, i
fotoni di ricombinazione riescono a sfuggire in modo diretto (senza ulteriori assorbimenti)
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dalla nebulosa. Nel caso B invece i fotoni di ricombinazione più energetici creati nel
processo di emissione a cascata vengono riassorbiti da altri atomi nei pressi della stessa
zona di emissione (auto-assorbimento) e poi riemessi ad energie minori. Nelle nebulose
meno dense, come quelle planetarie, la situazione reale è sempre intermedia tra le due
approssimazioni.
Nei calcoli di caso B standard vengono ignorati gli effetti collisionali che coinvolgono
i livelli n = 1 e n = 2 e si assume di conseguenza che le popolazioni dei livelli n ≥ 3
siano indipendenti da quelle dei livelli n = 1 e n = 2 (Hummer & Storey, 1987). Tuttavia
nel caso di stelle con nebulose calde ed ad alta densità, come nei sistemi simbiotici, le
collisioni possono produrre consistenti salti di livello energetico e i salti da n = 1 e n =
2 non sempre possono essere ignorati nel calcolo delle popolazioni dei livelli superiori.
Quanto più il plasma è caldo e denso tanto più i risultati dei calcoli effettuati per il caso B
standard si discostano dalle osservazioni e bisogna tenere conto, oltre che del pompaggio
collisionale dai livelli inferiori, anche gli effetti dell’opacità di tutte le righe di emissione.
Lo studio delle intensità relative tra le righe di emissione di uno specifico ione per le
stelle simbiotiche può quindi rappresentare un valido strumento diagnostico per valutare
i parametri fisici della nebulosa qualora sia possibile risolvere le equazioni del trasporto.
Da un altro punto di vista, la conoscenza dei parametri nebulari tramite altri metodi
di misura trasforma le stelle simbiotiche in un ottimo laboratorio per testare i modelli
utilizzati nella teoria delle ricombinazioni.
4.5 Dati calibrati in flusso per l’attività 2005-2007
Data JD Fase di Fase U B V U-B B-V
(2450000+) attività orbitale
05/07/05 3557 salita outb. 0.82 10.01 10.67 9.49 -0.66 1.18
29/07/05 3581 massimo outb. 0.86 9.41 10.26 9.32 -0.85 0.94
17/07/07 4299 minimo inter-outb. 0.17 9.51 10.38 9.43 -0.88 0.95
20/09/07 4364 salita outb. 0.29 9.05 9.93 9.20 -0.89 0.74
15/10/07 4389 massimo outb. 0.37 9.04 9.92 9.17 -0.88 0.75
Tabella 4.2: Quaderno delle osservazioni disponibili dal telescopio Cima Pennar. La
risoluzione è circa la stess a per ogni spettro ad esclusione della misura del 20/09/2007
per cui è più bassa. Gli intervalli di copertura per ogni data sono mostrati negli spettri
di figura 4.7.
I dati Pennar coincidono con la fase di salita e di picco degli outburst minori del
2005 e 2008. Essendo calibrati in flusso possono essere usati per fare qualche valutazione
qualitativa.
I dati del 29/07/05 e 20/09/07 corrispondono a periodi simili di attività (vedere
tabella 4.2 e figura 4.6) e lo spettro calibrato del continuo in banda V è perfettamente
sovrapposto per le due date. Per il primo però la magnitudine V presa dalla fotometria
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Figura 4.6: Magnitudini interpolate in banda U (linea continua), B (linea tratteggiata),
V (linea tratto-punto) di AG Dra. I simboli sui grafici rappresentano le date degli spettri
Pennar di figura 4.7.
è superiore di 0.12 rispetto al secondo, cioè del 10% circa del flusso V. Ciò potrebbe
indicare in parte una saturazione della Hα in data 2007 che spiegherebbe la vicinanza
tra i valori di EW. Non possedendo gli spettri originali non ci è stato possibile verificare
questa possibilità e quindi considereremo le misure di EW per la H I 6562 un limite
minimo al valore effettivo.
Dalla figura 4.6 emerge una sostanziale differenza tra outburts 2005 e il secondo picco
del 2007. nel primo le magnitudini U e B crescono a partire da uno stato di quiescenza
mentre nel 2007 il sistema si trovava già all’inizio della fase di crescita in uno stato di
eccitata ricombinazione nebulare, residuo dalla precedente attività principale.
Inoltre, se il picco del più recente ha una luminosità V maggiore di circa il 15% rispetto
al 2005, la differenza in mB arriva a più di 0.3 e nel 2007 la magnitudine U supera quelle
in altre bande. Ciò lascia intuire che il contributo relativo del continuo della nebulosa o
della coda rossa dello spettro della WD siano più intensi nel secondo outburst del 2007
e/o che l’effetto della fase orbitale nel secondo outburst in parte ‘scopra’ la zona più
prossima alla nana bianca e la stella stessa.
Un aspetto molto interessante è il comportamento della EW(He II 4686) in corrispon-
denza del picco del 2005 per il quale raggiunge il valore massimo tra quello per i dati
in nostro possesso e, a nostra conoscenza, anche riportati in letteratura, mentre ciò non
accade per le righe Balmer. Per la stessa data anche il flusso della stessa riga è tra i
maggiori, superato soltanto dal valore riportato nel corso dell’outburst del 1998.
Discuteremo nel seguito le possibili cause di questo comportamento.
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Figura 4.7: Spettro di AG Dra acquisito con il telescopio di cima Pennar ad Asiago.
Tutti i flussi sono calibrati ed espressi in unità di 10−12 erg s−1 cm−2. Per semplicità di
lettura gli intervalli in ascissa sono presi costanti per ogni grafico. Vedere tabella 4.2 per
specifiche degli spettri. Lo spettro del DJ 2454364 (∆λ = 2 Å/px) mostra l’effetto della
risoluzione ridotta rispetto agli altri (1 /px) sulle righe di emissione e assorbimento.
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(a)
(b)
Figura 4.8: Misure di flusso integrato (4.8(a)) e larghezza equivalente (4.8(b)) per le righe
Balmer in emissione (pannello superiore) e la riga He II λ4686. I flussi sono espressi in
unità di 10−12ergs−1cm−2. Vedere tabella 4.2 per specifiche degli spettri.
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Figura 4.9: Diagramma parziale dei livelli energetici di H I. Le transizioni radiative
permesse ai livelli n ≤ 4 sono indicate con le linee solide. Tratto da (Osterbrock, 1989,
figura 2.1).
La maggior parte delle righe osservate nelle nebulose riesce ad uscirne senza essere
riassorbita poiché la materia è otticamente sottile. Per gli ioni più abbondanti, come per
H+, questa approssimazione non è più valida e bisogna considerare gli effetti del trasporto
radiativo poiché la materia non si trova mai esclusivamente nel caso A o nel caso B e non
è più otticamente sottile. A maggior ragione per le nebulose simbiotiche l’uso di modelli
che tengano conto della profondità ottica è indispensabile per poter stimare i parametri
nebulari.
Nell’approssimazione di caso B, le righe Ln (della serie Lyman di energia n, livello
fondamentale a n=1) possono essere assorbite da atomi di idrogeno allo stato fonda-
mentale che vengono eccitati su livelli n2P. Da qui possono decadere di nuovo in 12S
(scattering risonante del fotone Ln), oppure riemettere su transizioni di tipo n′2S - n2P
che producono righe della serie Balmer per n′=2, Paschen per n′=3 e così via, lasciando
nello stato eccitato n′2S l’atomo che decade nuovamente emettendo righe che possono
essere a loro volta ionizzanti.
Questo meccanismo produce un aumento di intensità delle righe di emissione meno
energetiche, riscontrabile anche nella banda ottica. Alle temperature elettroniche tipiche
delle nebulose planetarie (Te ≈ 105 K) e regioni H II l’effetto di eccitazione/diseccitazione
collisionale per l’idrogeno è secondario in quanto l’energia termica trasferita non è suffi-
ciente a produrre salti di livello dallo stato fondamentale (energia minima di transizione
∆E = 10.2 eV), e quelli dagli stati superiori sono comunque trascurabili rispetto agli
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effetti radiativi (ricombinazioni/fotoionizzazioni). Per densità e temperature maggiori
l’effetto collisionale può essere non trascurabile.
Le osservazioni dei profili Balmer in stelle simbiotiche inoltre indicano che spesso essi
sono modificati da assorbimenti anche consistenti. Per queste righe una trattazione di
puro caso B è impensabile poiché gli effetti della profondità ottica modificano quelli del-
la ricombinazione della cascata radiativa. Quindi i profili Balmer dipendono fortemente
dalla densità degli strati della nebulosa incontrati successivamente. Questo aspetto risul-
ta determinante nella formazione dei profili che, come vedremo più avanti, rispecchiano
i moti della materia e gli eventuali auto-assorbimenti in questa regione.
Per il momento ci concentreremo sull’analisi e l’interpretazione dei risultati di EW,
in particolare per la riga Hα.
4.6.1 Risultati di EW della riga Hα
La EW(Hα) è stata misurata in un intervallo di velocità radiale ± 2000 km s−1 in modo
da non trascurare la componente allargata del profilo. Verifiche sulla misura di EW hanno
dato che il contributo delle ali all’emissione della riga è di ≈ 25%. L’aspetto soggettivo
nella scelta dei punti di intensità zero della ali si riflette sull’incertezza della misura
finale, dell’ordine di 5 Å per gli spettri più risolti rispetto a valori di EW dell’ordine
della decina di Å.
La scarsità di spettri di Loiano con Hα non satura ha obbligato all’utilizzo di tutti
i dati disponibili, compresi quelli a risoluzione minore (∆λ/px ≈ 4 Å); i risultati sono
riportati in tabella 4.4. Le EW(Hα) hanno una deviazione standard di 1.5 Å. C’è da
considerare che trattandosi di spettri con S/N piuttosto basso (tempi di esposizione tipici
da 10 a 60 s) l’errore complessivo sarà sicuramente maggiore, almeno pari a quello ricavato
per i dati più risolti; il fatto che l’incertezza per i dati di Loiano (bassa risoluzione)
sia minore che per quelli a risoluzione maggiore riflette l’appiattimento del rumore del
continuo dovuto all’effetto della risoluzione stessa che limita le possibilità dell’utente di
scegliere punti del continuo differenti per ogni misura.
In tabella 4.5 sono riportati i valori misurati per le EW delle righe di emissione Hα per
gli spettri di Ondřejov. Per questa riga non risultano differenze significative tra misure
di EW effettuate nei dati di Loiano e Ondřejov. In figura 4.10 è mostrato l’andamento
della EW(Hα) nel corso dell’ultimo outbust.
In generale per tutti i dati a disposizione è stata effettuata un’analisi con entrambi
i metodi descritti in sezione 4.2 da cui risulta che le differenze tra poteri risolutivi non
influiscono sul valore medio di EW(Hα).
In figura 4.11 è mostrata l’evoluzione temporale della Hα nell’intervallo coperto dai
dati in nostro possesso, che parte dal periodo attivo 1993-97 fino ad oggi. È interessante
notare che, ad esclusione di un breve intervallo di quiescenza, da 1200 a 1800 MJD, in cui
la riga sembra più o meno stabile rispetto al continuo, per il resto assume valori molto
variabili. Nelle figure 4.12 la EW(Hα) è correlata con le magnitudini UBV. I plateaux
relativi alla quiescenza (che definiamo per valori di magnitudine U>11, come in Leed-
jarv et al. (2004)), ben definiti per B e V, suggeriscono che a parità di magnitudine la
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Figura 4.10: Larghezza equivalente della riga Hα per AG Dra in funzione del tempo.
Osservazioni di Loiano (triangoli) e Ondřejov (più).
EW(Hα) può assumere valori molto variabili. In particolare tutti i valori minimi4 di
EW(Hα) (≤≈80Å) sono attribuibili al periodo quiescente. In quiescenza esiste una certa
correlazione positiva tra le magnitudini e flussi/EW (un plateau in V) ma lo sparpaglia-
mento (più accentuato in U, come vedremo, a causa della modulazione orbitale) non
permette di capire con quale andamento.
In figura 4.14 i vari pannelli mostrano EW(Hα) e F(Hα) in fase quiescente in funzione
delle fasi di Fekel et al. (2000), Gális et al. (1999) e Meinunger (1979). È immediato
verificare che sia per il flusso che per la larghezza equivalente i minimi coincidono con i
minimi in magnitudine U (secondo le effemeridi di Meinunger (1979)) con uno sfasamento
rispetto alla fase orbitale spettroscopica di poco meno di ∆φ = 0.1.
In fase quiescente ∆V ≈ 0.2, cioè il flusso del continuo V varia di circa il 20%, e ∆U
≈ 0.8, corrispondente ad una variazione di flusso U di un fattore 2. Il flusso della Hα
varia con l’orbita di un fattore 2, esattamente come il flusso in U. Considerando che la
maggior parte della magnitudine U è determinata dalle ricombinazioni dell’idrogeno, non
stupisce che gli ordini di grandezza delle variazioni di U e del flusso Hα siano confrontabili.
Poiché il continuo V in fase quiescente resta pressoché costante, per questi spettri si può
pensare che una diminuzione di EW sia dovuta effettivamente alla parziale occultazione
della regione di ricombinazione della Hα.
Passiamo adesso all’analisi più complessa dei dati delle fasi attive.
Non è immediato stabilire dai grafici di figura 4.12 un’unica correlazione EW/magnitudine,
ancor meno flusso/magnitudine, a anche se è possibile distinguere almeno due zone nei
grafici EW/magnitudine in cui si addensano i punti. Analizzando la curva di luce a
4Confrontando i valori di EW faremo riferimento al loro valore assoluto che suggerisce l’effettiva
intensità della riga rispetto al continuo. Il segno indica soltanto se la riga è in emissione (EW negativa)
o in assorbimento (EW positiva).
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confronto con gli andamenti della riga (figure 4.10 e 4.11) si vede per esempio un doppio
andamento nella fase di discesa dall’outburst maggiore del 2006 (MJD dopo 54000). Se
inizialmente l’intensità della riga scende con la luminosità, attorno a MJD 54180 com-
incia a risalire mentre l’outburst resta in declino. Osservando i pannelli a) e b) della
figura 4.15 si vede chiaramente che gli stessi valori (dati di Loiano e Ondřejov, triangoli
e più nei grafici) sono in fase subito prima e subito dopo i minimi U. In questa fase di
attività la variazione della riga è, secondo la nostra interpretazione, correlata più alla
modulazione orbitale che all’effettiva variazione di flusso legata all’outburst. Il flusso di
riga nella prima parte del declino diminuisce di circa il 60% mentre i flussi in U e V
rispettivamente del 30% e del 20%. Nella seconda fase i flussi di banda diminuiscono
di un ulteriore 30% a fronte di un aumento di F(Hα) di circa il 40%. Quindi, anche
se è indubbio che al picco dell’outburst il flusso di riga è massimo a causa dell’attività,
dato che in generale i valori in attività sono più alti di tutti i valori in quiescenza, una
parte molto consistente delle variazioni nel declino di EW e flusso è da attribuire alla
modulazione orbitale.
Dai grafici a) e b) di figura 4.15 è possibile riconoscere un generale andamento on-
dulatorio dei valori massimi di EW(Hα) con la fase orbitale in tutti i periodi attività.
In corrispondenza della congiunzione inferiore della gigante le EW subiscono una forte
diminuzione, cosa che invece in generale non accade per i flussi, anche se in quest’ultimo
caso i valori minimi coincidono comunque con la fase di gigante in congiunzione inferiore
(sempre entro lo sfasamento tra Umin e fase orbitale spettroscopica).
Un ulteriore andamento della EW in attività sembra esistere, anche se è piuttosto
mascherato, anche in funzione delle effemeridi pulsazionali della gigante (Gális et al.,
1999) ma apparentemente non per i flussi. In particolare, per i valori di EW maggiori
di 130, per i quali i flussi V variano entro il 30% (pannello e) di figura 4.12), si ha una
variazione del 25% di EW tra minimo e massimo che causa un aumento netto del flusso
di riga di circa il 10% nei periodi da massima velocità radiale; il grafico per il flusso non
consente quindi di distinguere dagli altri punti questi valori poiché risultano mascherati.
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Figura 4.11: Flusso e larghezza equivalente della riga Hα per AG Dra in funzione del
tempo. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano (più), Ondřejov (triangoli), Cima Ekar
(asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta Pennar (cerchi
pieni).Nel pannello inferiore per confronto sono mostrate le magnitudini fotometriche in
banda U (cerchi pieni), B (più) e V (cerchi vuoti).
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(a) (b)
(c) (d)
(e) (f)
Figura 4.12: Larghezza equivalente della riga Hα per AG Dra in funzione della magni-
tudine in bande UBV. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano (più), Ondřejov (trian-
goli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta
Pennar (cerchi pieni).
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(a)
(b)
Figura 4.13: Larghezza equivalente e flusso della riga Hα per AG Dra in funzione della
fase orbitale secondo le effemeridi di Fekel et al. (2000), P = 548.65 e fase 0.p0 corrispon-
dente alla congiunzione inferiore della gigante. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano
(più), Ondřejov (triangoli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti),
TNG (per), Punta Pennar (cerchi pieni), RITTER (rombo pieno).
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(c) (d)
(e) (f)
Figura 4.14: EW(Hα) e F(Hα) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in
letteratura per le fasi di quiescenza.
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(a) (b)
(c) (d)
(e) (f)
Figura 4.15: EW(Hα) e F(Hα) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in
letteratura per le fasi di attività.
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4.6.2 Risultati di EW delle altre righe Balmer
Purtroppo gli spettri contenenti le righe Balmer dalla Hβ non sono tanto numorosi da
permettere gli opportuni confronti con gli andamenti di Hα. In figura 4.16 è visibile una
correlazione tra gli andamenti delle EW delle righe Balmer principali (n.b.: il fattore di
scala verticale dei grafici di EW(Hβ, Hγ) è ridotto di un fattore 4 rispetto alla Hα). Le
nostre misure hanno incluso anche le Balmer dalla Hδ in poi ma il rumore eccessivo del
continuo alle basi rende difficile stimare l’effetto della risoluzione per spettri ottenuti da
diversi osservatori.
Uno strumento diagnostico che si usa nella fisica delle nebulose per stabilire la tem-
peratura della sorgente ionizzante è il rapporto tra le intensità delle righe Balmer in
emissione nell’approssimazione di caso B, con o senza collisioni (Osterbrock, 1989).
Come abbiamo anticipato, le righe Balmer sono soggette a effetti di assorbimento, ci
si aspetta quindi che i rapporti non riproducano nessun valore stimato dai modelli che
non includano un’equazione del trasporto.
Dallo spettro NOT (quiescenza) risulta che per AG Dra EW(Hγ) = -22.1, EW(Hδ) =
-11.7, EW(H) = -13.2 e EW(Hζ) = -11.6. Dello spettro HST si hanno anche i valori per
EW(Hα) = -120.9, EW(Hβ) = -31.2 oltre a EW(Hγ) = -19.1, EW(Hδ) = -16.8, EW(H)
= -18.7 e EW(Hζ) = -19.3. I flussi assoluti per le stesse righe sono F(Hα) = 7.8 10−11 ,
F(Hβ) = 1.26 10−11, F(Hγ) = 4.4 10−12, F(Hδ) = 2.2 10−12, F(H) = 1.27 10−12 e F(Hζ)
= 1.5 10−12 erg s−1 cm−2.
Le intensità relative alla Hβ sono F(Hα)/F(Hβ) = 6.2, F(Hγ)/F(Hβ) = 0.35,
F(Hδ)/F(Hβ) = 0.17, F(H)/F(Hβ) = 0.10, F(Hζ)/F(Hβ) = 0.12. Nell’outburst del
2006 F(Hα)/F(Hβ) = 3.8 e F(Hγ)/F(Hβ) = 0.6.
I rapporti menzionati non corrispondono a nessuno tra quelli stabiliti per il caso
B (Hummer & Storey, 1987), neppure tenendo conto dell’eccitazione collisionale, e ciò
conferma che per la nebulosa di AG Dra è impossibile non tener conto degli effetti del
trasporto radiativo per le righe Balmer e quindi la sola misura delle loro intensità non
costituisce uno strumento diagnostico del plasma stellare.
Più avanti ci occuperemo di stabilire alcune caratteristiche di questi assorbimenti
analizzando i profili di riga.
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Figura 4.16: Larghezza equivalente delle righe Balmer per AG Dra in funzione del tem-
po. Osservazioni di Loiano (più), Ondřejov (triangoli), Cima Ekar (asterischi), Catania
(rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta Pennar (cerchi pieni).Nel pannello infe-
riore per confronto sono mostrate le magnitudini fotometriche in banda U (cerchi pieni),
B (più) e V (cerchi vuoti).
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4.7 He I
Figura 4.17: Diagramma parziale dei livelli energetici di He I con indicazione delle righe
in emissione più intense generalmente osservate nelle nebulose. La differenza in energia
tra i livelli 2s di tripletti e singoletti e il livello fondamentale (non mostrato in figura)
è rispettivamente di 19.75 eV e 20.99 eV. Il potenziale di ionizzazione dell’elio neutro è
24.59 eV. Tratto da (Osterbrock, 1989, figura 4.4).
Per le righe di He I le collisioni possono assumere un ruolo molto più importante che
nell’idrogeno nella redistribuzione energetica della radiazione di ricombinazione. Infatti
gli stati 21S e 23S sono fortemente metastabili: la probabilità al secondo per la transizione
23S - 11S nell’elio, A = 2.2 10−5, è minore di cinque ordini di grandezza di quella calcolata
per la 22S - 21S nell’idrogeno (Pottasch, 1962). Questi valori consentono più facilmente
agli elettroni di passare collisionalmente a stati ad eccitazione maggiore prima di decadere
al livello fondamentale.
In figura 4.17 sono mostrate le transizioni permesse per singoletti e tripletti di He I.
Singoletti e tripletti possono essere trattati separatamente poiché le probabilità di tran-
sizione radiativa tra i due gruppi sono estremamente basse (transizioni altamente proib-
ite5). Si può quindi considerare che un atomo eccitato in uno stato di tripletto/singoletto
emetta, con un processo a cascata, fotoni relativi a livelli dello stesso stato.
La sostanziale differenza tra formazione di fotoni associati a stati di tripletto/singoletto
è che il livello 23S è molto più metastabile del corrispondente 21S; le transizioni 23S →
11S praticamente non avvengono. Per questo motivo ci si può aspettare che, andando
5Il tasso di transizione spontanea per 23P1 → 11S0 è 1.77 102 s−1, per la transizione permessa
21P1 → 11S0 è maggiore di un fattore 107 (Wong & Scott, 2007).
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verso temperature e densità minori, i tripletti siano maggiormente ‘pompati’ dalle colli-
sioni verso stati a maggior energia poiché è maggiore la probabilità che gli atomi hanno
di trovarsi in uno stato eccitato n=2. Infatti lo spopolamento del livello metastabile
può avvenire solo per fotoionizzazione, in particolare da righe Ly di H I, eccitazione
collisionale verso 21S e 21P o tramite la transizione fortemente proibita 23S - 21S.
La radiazione di ricombinazione dei singoletti è invece molto simile a quella dell’H
I e la serie fondamentale dell’elio neutro può essere trattata come quella dell’idrogeno
neutro.
Le differenze nella formazione delle righe di tripletto e singoletto possono causare
differenze nei profili sulla cui analisi torneremo nel prossimo capitolo.
4.7.1 Risultati di EW delle righe di He I
(a) (b)
Figura 4.18: Andamento temporale delle larghezze equivalenti dei tripletti (a sinistra) e
dei singoletti (a destra) di He I per i dati di Loiano (outburst 2006-2007). Per i tripletti:
He I 4026 (più), He I 4471 (asterisco), He I 4713 (rombo), He I 5875 (triangolo), He
I 7065 (quadrato). Per i singoletti: He I 4388 (asterisco), He I 4921 (più), He I 5016
(rombo), He I 6678 (quadrato).
Ad esclusione della riga He I 6678, l’unica serie di dati significativa per le righe
dell’elio neutro è quella di Loiano, che copre il periodo attivo 2006-07. Dall’analisi degli
andamenti delle EW si può evidenziare una buona correlazione sia tra i singoletti che
tra i tripletti di He I, entro l’incertezza sulla misura. Le righe più deboli (EW<2.5)
sono caratterizzate da deviazioni standard rispetto alla media che vanno dal 20% fino al
50% per i valori prossimi allo zero poiché la bassa risoluzione ‘sfuma’ gli estremi della
riga e rende difficoltosa la scelta del continuo. Nonostante ciò sembra che le medie delle
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Figura 4.19: Andamento temporale del rapporto EW(He I 6678)/EW(He I 5875) (pan-
nello a)) e EW(He I 7065)/EW(He I 5875) (pannello b)) per i dati di Loiano. La EW(He
I 6678) è scalata per la correzione dovuta alla riga λ6682 (vedere discussione nel testo).
misure effettuate siano stime piuttosto vicine al valore reale considerando che di righe
forti e deboli sembrano avere lo stesso andamento. Tuttavia, con incertezze relative tanto
elevate, non ci è permesso capire se le piccole deviazioni nell’andamento delle righe meno
intense siano dovute ad un comportamento reale della stella o alle condizioni di misura.
Confrontando le EW di λ5876 con il corrispondente singoletto λ6678 e λ4471 con
λ4922 si può vedere che, nell’outburst 2006, i tripletti sono generalmente più intensi dei
corrispondenti singoletti.
In figura 4.19, pannello a), sono riportati i rapporti tra le EW di He I 6678 e He
I 5876. Dai dati calibrati in flusso è possibile stimare la correzione da apportare ai
rapporti espressi in larghezza equivalente per passare ai flussi: in fase quiescente (HST)
Fc(6678)/Fc(5876) ≈ 1.04 (flussi al continuo in corrispondenza delle righe di emissione),
in fase attiva (Loiano 27 febbraio 2007) Fc(6678)/Fc(5876) ≈ 1.09. Considerando che
il passaggio a flussi prevede un aumento stimato del rapporto di non più del 10%, la
correzione non sarebbe comunque in grado di riprodurre il rapporto calcolato per ipotesi
di pura ricombinazione, 3.5, e che deve essere maggiore assumendo anche l’aumento
collisionale (Schmid & Schild, 1990). Anche nel caso dell’elio gli assorbimenti dovuti ad
un’elevata profondità ottica, ben visibili nei profili mostrati nel prossimo capitolo, vanno
a modificare i rapporti di riga ed è impossibile valutare i parametri della nebulosa in
approssimazione di caso B senza risolvere un’equazione del trasporto. I valori da noi
trovati concordano con quelli di Proga et al. (1994) che trovano un valore osservativo per
tutti i sistemi simbiotici di tipo S analizzati I(6678)/I(5876)≥0.50.
Proga et al. (1994) hanno risolto un modello di trasporto considerando un atomo
di He I a 19 livelli e assumendo tutti i processi fisici determinanti nella popolazione
dei livelli atomici ovvero: fotoionizzazione, ricombinazione radiativa, cascata radiativa,
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de/eccitazione collisionale, ionizzazione collisionale, ricombinazione dielettrica e auto-
assorbimento. Fissati i parametri nebulari Te, temperatura degli elettroni, ne, tasso di
fotoionizzazione e τ3889, profondità ottica della riga di riferimento He I λ3889, la soluzione
dell’equazione dell’equilibrio statistico determina le popolazioni di livello dell’elio neutro
e le intensità delle righe.
In figura 4.19, pannello b), sono riportati i rapporti tra le EW di He I 7065 e He I
5876 per i dati di Loiano. La correzione da apportare ai rapporti espressi in larghezza
equivalente per passare ai flussi è sia in fase quiescente che in fase attiva non più del 6%,
Fc(7065)/Fc(5876) ≈ 1.06, rientrando bene nell’incertezza di misura su EW. In figura
4.20 mostriamo i rapporti EW(7065)/EW(5876) in funzione di EW(7065)/EW(5876) per
i nostri dati (tabella 4.3) a confronto con i risultati di Proga et al. (1994) e di Osterbrock
(1989) per il caso B. Nel pannello b) i valori quiescenti in letteratura per AG Dra sono
indicati con un cerchietto. Anche se non è possibile stabilire un confronto diretto tra i
nostri rapporti di EW e quelli di Proga et al. (1994) tra i flussi di riga, neppure tenendo
conto della correzione per i flussi (impossibile valutare eventuali scarti sistematici tra le
misure), possiamo assumere che la variazione relativa dei rapporti nel corso dell’outburst
2006-07 del pannello a) sia reale e rispecchi secondo questo tipo di diagnostica, una
effettiva variazione di temperatura elettronica e/o densità della nebulosa di AG Dra
attorno ai valori quiescenti. La diminuzione di entrambi i rapporti è riscontrata anche
per altri sistemi S in outburst anche se Proga et al. (1994) interpretano la diminuzione di
I(7065)/I(5876) come dovuta ad un incertezza sulla misura di I(7065) e ritengono che in
realtà questo valore possa rimanere costante. Per simbiotiche contenenti giganti rosse la
He I 7065 è infatti fortemente influenzata dalla presenza in corrispondenza della riga di
bande di assorbimento di TiO, cosa che non accade per AG Dra. Alla luce dei risultati
di Proga et al., secondo cui la He I 7065 è legata alla ne, concludiamo che per AG Dra la
diminuzione di He I 7065 possa essere effettivamente dovuta ad un aumento della densità
elettronica. A conferma di ciò si nota anche una variazione di He I 6678 che sempre
secondo il modello menzionato non dipende molto da Te e deve perciò indicare, sempre
secondo questa diagnostica, una variazione nella densità o nel volume nella regione He+.
Un ultimo fattore da considerare è la variazione dei rapporti in funzione della fase
orbitale che sembra confermata per alcuni sistemi. Non possedendo dati per la quiescenza
non ci è possibile verificare questa eventualità anche per AG Dra ma dobbiamo comunque
tenerla in considerazione come concausa delle variazioni osservate.
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JD log[EW(7065)/ log[EW(6678)/
(2450000+) EW(5876)] EW(5876)]
4008 -0.123 -0.218
4033 -0.108 -0.227
4039 -0.060 -0.222
4039 -0.075 -0.198
4049 -0.099 -0.215
4159 -0.089 -0.232
4172 -0.100 -0.229
4182 -0.090 -0.198
4182 -0.071 -0.214
4202 -0.078 -0.153
4202 -0.103 -0.178
4208 -0.038 -0.186
4215 -0.091 -0.228
4235 -0.022 -0.130
4251 -0.068 -0.192
4279 -0.068 -0.216
4293 -0.082 -0.217
4307 -0.079 -0.219
4329 -0.153 -0.276
4357 -0.207 -0.274
Tabella 4.3: Rapporti tra EW di righe di He I per i dati di Loiano. Grafico in figura
4.20.
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Figura 4.20: Rapporti di intensità di He I. Pannello a): dati di Loiano per AG Dra;
pannello b) valori osservati per diverse variabili simbiotiche di tipo S e D (quadrati pieni
e vuoti) e per nebulose planetarie (punti) e risultati dei modelli teorici di Osterbrock
(1989) per il caso B con Te=104 K (triangolo vuoto; ne=106 cm−3), e Te=2 104 K
(triangolo pieno; ne=104 cm−3) e di Proga et al. (1994) per ne=106 cm−3 (curve solide),
ne=1010 cm−3 (curve tratteggiate) e ne=1012 cm−3 (curve tratto-punto) e Te = 10000,
15000, 20000 (linee sottili, medie e spesse); AG Dra è indicata con un cerchio vuoto.
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4.7.2 Risultati di EW della riga He I λ6678
Per la riga He I 6678 abbiamo a disposizione molti dati, a partire dalla fase attiva 1993-98
fino alla fase di declino dall’outburst del 2007 (figura 4.21).
La EW(He I λ6678) misurata con Loiano ha valori di circa il 20% maggiori rispetto
alle misure di Ondřejov a causa dell’effetto della risoluzione (le correzioni sono state
incluse anche nei grafici della precedente sezione). La stima è stata fatta sia misurando
le EW su spettri di Ondřejov ridotti alla risoluzione di Loiano che confrontando tre misure
contemporanee (entro 2 giorni di distanza) tra i due siti tramite cross-correlation. Nei
grafici sono visualizzati i valori di Loiano corretti per queste differenze. I valori misurati
per i dati Cima Pennar (che hanno la risoluzione dello stesso ordine di Loiano), non
sono direttamente confrontabili con dati contemporanei a maggior risoluzione. Dai dati
di Ondřejov risulta che la riduzione ad una risoluzione di 1 Å (dati Pennar del 3557 e
3581 MJD) non comporta variazioni sulla misura di EW per He I 6678, mentre passare
ad una risoluzione di 2 Å (dato Pennar del 4364 MJD) produce l’aumento percentuale
previsto anche per Loiano. A questo proposito è importante precisare che la sovrastima
in entrambi i casi non è dovuta a ad un reale effetto di aumento di flusso di riga a seguito
del suo appiattimento e allargamento ma alla inclusione nel profilo della vicina riga 6680
Å (viene in gergo unita, blended) e contribuisce alla misura di EW totale6. Ciò spiega
anche il perché misure sulle righe più intense pur vicine ad altre molto deboli o nei pressi
di un continuo particolarmente rumoroso non subiscono variazioni nel passaggio tra una
risoluzione e l’altra e lo stesso vale per righe deboli ma lontane da rumore o da altre
righe. Ciò comporta, e risulta difatti verificato, che tra tutti gli altri spettri a risoluzione
maggiore di 1Å/px non vi sono differenze che superino gli errori sulla misura di EW
(He I 6678). Nei grafici la EW per il dato Pennar del 4364 MJD è visualizzata con una
riduzione del 25%. Bisogna precisare però che, non avendo spettri più risolti da mettere
a confronto, non è possibile sapere se effettivamente la debole λ6680 Å sia presente o
meno per questa data e se quindi tale correzione sia o meno necessaria.
Nel grafico di andamento temporale è da notare come i valori di flusso della riga siano
massimi per gli outburst minori del 1998, 1999 e 2005 e nel declino del 2007. Anche per
questa riga sono presenti alcune minoritarie fasi di anticorrelazione con la magnitudine
in ogni banda.
Analizzando l’andamento della He I 6678 emergono risultati che a nostra conoscenza
non sono mai stati riportati in letteratura per AG Dra anche se sono previsti dalla teoria
ed osservati per altri sistemi simbiotici (ad esempio, BF Cyg (Mikolajewska et al., 1989)
e AG Peg (Kenyon et al., 1993)). Per prima cosa c’è una separazione piuttosto netta,
al di fuori di un esiguo numero di valori, dell’intensità sia assoluta che relativa tra la
quiescenza e l’attività, a differenza di quanto accade per la Hα: i valori EW maggiori
di circa 2.3-2.4 Å e i flussi maggiori di 1.5 10−12 erg cm−2 s−1 sono tutti in fase attiva,
suggerendo quindi una correlazione predominante tra intensità e stato del sistema.
6Questo effetto di sovrastima di intensità per la He I 6678 è riportato anche in letteratura, per
esempio, da Schmid & Schild (1990). Shore et al. (2010), e diversi autori in relazione ad altre simbiotiche,
attribuiscono questo profilo alla He II 6682.
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I valori di quiescenza di EW, e in misura meno netta di F(He I 6678), sono incred-
ibilmente correlati con la fase orbitale (figure 4.24 e 4.25, pannello a)), e mostrano un
andamento sinusoidale con il minimo di EW in corrispondenza della congiunzione infe-
riore della gigante entro ∆φ = 0.05. Il comportamento è simile a quello in quiescenza
della Hα (figura 4.14) con la differenza che per quest’ultima i minimi sono molto più
stretti. Ciò potrebbe indicare una provenienza dei fotoni Balmer da una zona più vicina
alla WD che viene maggiormente oscurata rispetto alla zona di formazione della riga He
I 6678. A fronte di un aumento del flusso di riga in quiescenza di un fattore 4, si ha
un’oscillazione in FU di un fattore 2.5, in FB di un fattore circa 1.3, e in FV di un fattore
circa 1.1.
In fase attiva è possibile riconoscere due differenti andamenti: uno con il periodo
orbitale, sfasato rispetto alla fase quiescente di circa ∆φ = 0.2 (figura 4.24, pannello b)),
il cui confronto è ben visibile in figura 4.23; l’altro con il periodo attribuito da Gális
et al. (1999) alle pulsazioni della gigante, con picco sfasato rispetto alla velocità radiale
minima della gigante di circa ∆φ = 0.30-0.35, lo stesso valore rilevato per le oscillazioni
in attività dei valori massimi di Hα secondo le stesse effemeridi (figura 4.15, pannello
c)). L’andamento ondulatorio in fase orbitale è relativo ai valori dell’outburst del 2006
e un controllo più attento suggerisce che i picchi del pannello b) siano in realtà gli stessi
picchi del pannello c) , quindi la periodicità della He I 6678 in attività sia da attribuirsi
al periodo pulsazionale e non a quello orbitale.
Passando ai flussi, in figura 4.25, pannelli b), c) e d) relativi all’attività, non si
riconoscono particolari andamenti se non un’ondulazione per i valori di flusso minori di
circa 2 10−12 erg cm−2 s−1 secondo le effemeridi di Fekel et al. (2000) che avendo picco
alla stessa fase che per EW potrebbe essere reale. È interessante notare l’analogia negli
andamenti di F(Hα) e F(He I 6678) in attività secondo le effemeridi di Bastian (1998):
pur non rilevando periodicità i valori massimi di flusso per entrambe le righe si hanno
per la fase attorno a φ = 0, ovvero per i massimi in banda U riconosciuti dagli autori in
fase attiva.
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Figura 4.21: Flusso e larghezza equivalente della riga He I 6678 per AG Dra in funzione
del tempo. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano (più), Ondřejov (triangoli), Cima
Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta Pennar (cerchi
pieni).Nel pannello inferiore per confronto sono mostrate le magnitudini fotometriche in
banda U (cerchi pieni), B (più) e V (cerchi vuoti).
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Figura 4.22: Larghezza equivalente della riga He I 6678 per AG Dra in funzione della
magnitudine in bande UBV. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano (più), Ondřejov
(triangoli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per),
Punta Pennar (cerchi pieni).
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Figura 4.23: Larghezza equivalente e flusso della riga He I 6678 per AG Dra in funzione
della fase orbitale secondo le effemeridi di Fekel et al. (2000), P = 548.65 e fase 0.p0 cor-
rispondente alla congiunzione inferiore della gigante. Osservazioni di Asiago (quadrati),
Loiano (più), Ondřejov (triangoli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi
vuoti), TNG (per), Punta Pennar (cerchi pieni).
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Figura 4.24: EW(He I 6678) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in
letteratura. Pannello a) per le fasi di quiescenza, altri pannelli per l’attività.
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Figura 4.25: F(He I 6678) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in letteratura.
Pannello a) per le fasi di quiescenza, altri pannelli per l’attività.
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4.8 Righe O VI Raman
Figura 4.26: Larghezza equivalente della riga Raman O VI 6825 (pannello superiore) e O
VI 7082 (pannello centrale) per AG Dra nella fase attiva 2005-presente. Osservazioni di
Loiano (più), Ondřejov (triangoli), Catania (rombi), TNG (per), Punta Pennar (cerchi
pieni). Nel pannello inferiore per confronto sono mostrate le magnitudini fotometriche
in banda U (cerchi pieni), B (più) e V (cerchi vuoti).
Le righe Raman O VI sono entrambe presenti nei dati di Loiano mentre gli spettri a
partire dalla fase attiva del 1993, ad eccezione di alcuni, contengono soltanto la λ6825
(di qui in avanti R1) . Le EW(R1) dei dati di Loiano hanno valori maggiori di non
più del 10% rispetto ad Ondřejov e nei grafici saranno visualizzate senza correzioni.
Anche per queste è stato eseguito un controllo tra date contemporanee, oltre ad una
verifica tra tutti gli altri dati che ha mostrato che non vi sono variazioni significative
legate all’effetto della risoluzione, trattandosi di una riga estesa fino a ± 1000 km s−1, se
non dovute alla presenza verso il rosso di una profonda banda di assorbimento che può
sfumare leggermente l’estremo di misura.
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In figura 4.27 è mostrato l’andamento dei rapporti tra le EW delle due righe Raman
di AG Dra per i dati di Loiano pubblicato in Shore et al. (2010). Attorno a MJD 4200,
in corrispondenza della fase orbitale di massimo U, il rapporto è minimo e raggiunge il
valore misurato per lo spettro HST che si trova in quiescenza alla fase orbitale φ = 0.34.
Il primo massimo corrisponde invece al picco in luminosità.
Figura 4.27: Rapporto tra le larghezze equivalenti delle righe Raman O VI λ6825/λ7082
nella fase attiva 2006-2007. Riadattato da Shore et al. (2010).
4.8.1 Risultati di EW della riga Raman O VI λ6825
Il risultato più indicativo già pubblicato in Shore et al. (2010) è che per la prima volta
si assiste alla scomparsa pressoché completa delle righe Raman. Il valore minimo mai
registrato per il flusso e la larghezza equivalente di R1 coincide con il picco di massima
luminosità. Il valore di EW(R1) scende notevolmente al di sotto dei valori di quiescenza
(EW ≈ -7) anche al picco dell’outburst minore del 1995 (spettro di Asiago a circa MJD
44900). Le analogie tra i due outburst riguardano anche il successivo andamento nella
fase di declino: in entrambi la EW subisce un forte aumento in anticorrelazione con la
luminosità. Non abbiamo una copertura sufficiente per verificare questo comportamento
negli altri outburst ma abbiamo i valori in corrispondenza dei picchi di diversi outburst
minori che risultano tra i maggiori finora registrati nel 1993, 1997, 1998 e 2005, minori
invece del valore quiescente per i picchi del 1994 e 1995. Non disponiamo di dati per il
picco del 1996. Queste considerazioni valgono anche per F(R1).
Tutti i valori di EW(R1) in quiescenza sembrano (debolmente) correlati positivamente
con la magnitudine (figura 4.31, pannello a)) e i valori dell’intensità variano in modo
apparentemente non correlato con la fase orbitale, anche se da un confronto con F(Hα)
emergono similitudini, con minimi accentuati sia in φ = 0 che in φ = 0.5 (pannello b)).
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I grafici di figura 4.29 evidenziano, in modo molto netto in EW, un andamento di
anticorrelazione esteso tra valori minimi e massimi raggiunti da EW ma la curva di
luce suggerisce che vi siano anche periodi meno frequenti di correlazione che sembrano
mascherati dagli altri dati più numerosi.
Gli andamenti secondo le effemeridi in fase attiva ricordano molto quelli della Hα e
rimandiamo alla sezione corrispondente per la loro descrizione.
È importante ricordare che le righe Raman riflettono indirettamente il comporta-
mento della banda ultravioletta dello spettro in quanto la loro intensità, oltre che dalla
densità di materiale neutro scatteratore, dipende direttamente dal flusso dei fotoni del
doppietto O VI λλ 1032, 1038. Invece il continuo in corrispondenza delle righe Raman è
principalmente determinato dal continuo della gigante ed in parte dalla ricombinazione
continua nebulare.
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Figura 4.28: Flusso e larghezza equivalente della riga Raman O VI 6825 per AG Dra in
funzione del tempo. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano (più), Ondřejov (trian-
goli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta
Pennar (cerchi pieni).Nel pannello inferiore per confronto sono mostrate le magnitudini
fotometriche in banda U (cerchi pieni), B (più) e V (cerchi vuoti).
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Figura 4.29: Larghezza equivalente e flusso della riga Raman O VI 6825 per AG Dra
in funzione della magnitudine in bande UBV. Osservazioni di Asiago (quadrati), Loiano
(più), Ondřejov (triangoli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti),
TNG (per), Punta Pennar (cerchi pieni).
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Figura 4.30: Larghezza equivalente e flusso della riga Raman O VI 6825 per AG Dra
in funzione della fase orbitale secondo le effemeridi di Fekel et al. (2000), P = 548.65 e
fase 0.p0 corrispondente alla congiunzione inferiore della gigante. Osservazioni di Asiago
(quadrati), Loiano (più), Ondřejov (triangoli), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi),
HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta Pennar (cerchi pieni).
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Figura 4.31: EW(O VI 6825) e F(O VI 6825) in funzione della fase orbitale per varie
effemeridi in letteratura per le fasi di quiescenza.
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Figura 4.32: EW(O VI 6825) e F(O VI 6825) in funzione della fase orbitale per varie
effemeridi in letteratura per le fasi di attività.
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4.9 He II
Per le righe di He II le intensità relative tra la serie di Pickering e la He II 1640 sono
in accordo con i calcoli teorici per pura ricombinazione radiativa, cosa che suggerisce
che possano essere ignorati altri meccanismi di formazione come le collisioni (Viotti
et al., 1983). Inoltre, l’analisi dei profili di He II 4686 e He II 1640 (figure nel prossimo
capitolo) mostra che le righe non sono influenzate da assorbimenti, suggerendo che si
possano ignorare gli effetti di trasporto radiativo. Una trattazione di puro caso B sembra
descrivere bene il comportamento delle righe associate allo ione He++.
La riga He II 4686 Å, l’unica visibile nei dati a media e bassa risoluzione a nostra
disposizione (escludendo la λ5412 che è debole e influenzata da assorbimenti), fa parte
della serie di Fowler dell’He II (n′ → 3) per n′=4 ed è l’unica non ultravioletta della serie.
Le righe di He II sono prodotte nella zona della nebulosa di H+ e He+ e questi ioni
possono causare transizioni collisionali nei livelli eccitati di H++ che ne modificano il
momento angolare L. Le alte energie dei fotoni di ricombinazione dello ione H++ fanno
sì che essi vengano nuovamente assorbiti prima di uscire dalla nebulosa, ionizzando altri
atomi di He I o H I. Per questo atomo idrogenoide è possibile utilizzare la trattazione
valida per le ricombinazioni dell’H I apportando opportuni fattori di scala sul valore della
temperatura.
L’andamento temporale della riga (figura 4.33) risulta paragonabile a quello della
He I 6678, sia in flusso che in EW. Il grafico di correlazione EW/magnitudine (figura
4.34) è invece quasi sovrapponibile a quello per la riga Raman (a meno di un fattore
di scala tra le EW, figura 4.29), con un comportamento di correlazione in quiescenza e
anticorrelazione in attività per valori bassi di EW. Due dati con EW maggiori di 35 si
assestano invece su una specie di plateau anch’esso coincidente con quello per le EW(R1).
Per il flusso disponiamo di pochi dati che tuttavia sembrano indicare una correlazione
positiva tra magnitudine e flusso, almeno per bassi valori. Nel punto di minimo tra i due
outburst del 2007 (figura 4.33), la EW è in anticorrelazione con la magnitudine mentre
il flusso della riga varia proporzionalmente (pannelli di figura 4.34).
Anche per la He II 4686 esiste una modulazione in EW secondo le effemeridi di Gális
et al. (1999) (figura 4.36 panello c)) analoga a quella di He I 6678 mentre per scarsità di
dati, non riconosciamo nessun’altra periodicità né in EW né in flusso (figura 4.37).
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Figura 4.33: Flusso e larghezza equivalente della riga He II 4686 per AG Dra in funzione
del tempo. Osservazioni di Loiano (più), Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), TNG
(per), Punta Pennar (cerchi pieni).Nel pannello inferiore per confronto sono mostrate le
magnitudini fotometriche in banda U (cerchi pieni), B (più) e V (cerchi vuoti).
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Figura 4.34: Larghezza equivalente e flusso della riga He II 4686 per AG Dra in funzione
della magnitudine in bande UBV. Osservazioni di Loiano (più), Cima Ekar (asterischi),
Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta Pennar (cerchi pieni).
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Figura 4.35: Larghezza equivalente e flusso della riga He II 4686 per AG Dra in funzione
della fase orbitale secondo le effemeridi di Fekel et al. (2000), P = 548.65 e fase 0.p0
corrispondente alla congiunzione inferiore della gigante. Osservazioni di Loiano (più),
Cima Ekar (asterischi), Catania (rombi), HST (cerchi vuoti), TNG (per), Punta Pennar
(cerchi pieni).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura 4.36: EW(He II 4686) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in
letteratura. Pannello a) per le fasi di quiescenza, altri pannelli per l’attività.
4.9 He II 111
(a)
(b)
(c)
Figura 4.37: F(He II 4686) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in
letteratura. Solo fasi di attività.
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4.9.1 Riga He II λ1640
Il satellite IUE ha fornito dati UV di AG Dra a partire dal 15/11/80 (JD2444559) fino
al 14/03/96 (JD2450157) nell’intervallo ≈1150-2000Å (short-wavelength spectrograph,
SWP). Gli spettri IUE di AG Dra sono stati analizzati lungamente da González-Riestra
et al. (1999) che hanno rilevato una modulazione orbitale (secondo le effemeridi di Mein-
unger (1979)) sia di righe di risonanza di ioni altamente ionizzati che di righe di ricombi-
nazione. In base al rapporto (He II 1640/continuo FUV) hanno identificato gli outburst
del 1980-83 e 1994-95 come freddi e caldo quello del 1985-86.
La riga d’emissione più intensa degli spettri IUE è la He II 1640Å (la riga ‘Hα’ di
He II) ed è anche l’unica dell’elio presente nell’intervallo coperto dallo strumento. Ne
abbiamo misurato l’andamento temporale di EW, flusso e lunghezza d’onda del centroide,
Wc (figura 4.38).
Abbiamo utilizzato i dati ad alta dispersione acquisiti in apertura larga con risoluzione
di circa 0.2 Å, che nell’intervallo interessato corrispondono ad un’accuratezza in velocità
radiale di circa 37 km/s a 1640 Å. È necessario precisare che per molte date i valori EW
e flusso rappresentano un limite minimo poiché la riga risulta saturata.
Esiste una correlazione netta tra flusso e EW ad indicare che il flusso del continuo
nei pressi della riga de/cresce assieme alla riga stessa.
Nei pannelli di figura 4.40 è riportato l’andamento in funzione delle fasi per le effe-
meridi in letteratura del flusso della riga He II 1640 Å. Omettiamo quelli relativi alla
EW in quanto risultano del tutto analoghi a meno di un fattore di scala. La carenza di
dati di quiescenza rende difficile comprendere dai nostri grafici se durante questo perio-
do vi siano effettive correlazioni tra la fase e l’intensità di questa riga. González-Riestra
et al. (1999) trovano una modulazione orbitale in quiescenza secondo le effemeridi di
Meinunger (1979) di N V, C IV, O I e He II 1640, suggerendo esse che si formino in una
zona compresa tra le due stelle avendo una modulazione più ampia rispetto a quelle di
intercombinazione, che secondo gli autori sono associate alla regione attorno alla nana
bianca.
In attività il flusso della riga sembra presentare lo stesso tipo di modulazione orbitale
osservata per altri profili, in particolare secondo le effemeridi di Gális et al. (1999) per
cui è molto accentuata.
I grafici di correlazione magnitudine/flusso sembrano suggerire una linearità, con-
siderando anche che molti profili sono saturati e che quindi l’intensità misurata potrebbe
essere un limite minimo per molti dei valori più bassi visualizzati.
In figura 4.41 le velocità radiali del centroide sono visualizzate in funzione delle fasi
(NB: gli spettri IUE sono corretti per la velocità eliocentrica). In attività (pannelli b),
c) e d)) si può riconoscere una modulazione secondo le effemeridi di Gális et al. (1999)
e Bastian (1998). Sia i valori massimi (circa -180 km/s) che quelli minimi misurati
(circa -110 km/s) coincidono tutti con la fase di U massima secondo Bastian (1998),
in cui è massima anche l’intensità della riga. Questo comportamento potrebbe indicare
una maggiore variabilità della velocità della regione di provenienza della riga quando
l’attività è più intensa.
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La riga è sempre spostata verso il blu rispetto alla velocità radiale eliocentrica del
sistema (≈ 140-150 km/s). La maggiore escursione in velocità radiale avviene in un
tempo piuttosto ristretto (circa 3 mesi) attorno al picco del 1994 (figura 4.38, pannello
inferiore) per il quale sappiamo essersi formato un vento della nana bianca dalla comparsa
di un temporaneo profilo P Cyg nelle righe di risonanza degli ioni ad alta ionizzazione
(González-Riestra et al., 1999).
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Figura 4.38: Variazioni nel tempo di EW(He II 1640) (pannello superiore), fotometria di
AG Dra (panello centrale) e velocità radiale del centroide della riga He II 1640 (pannello
inferiore). Le misure sono state effettuate per i dati di IUE.
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(c) (d)
(e) (f)
Figura 4.39: Larghezza equivalente (pannello a sinistra) e flusso (a destra) della riga He
II 1640 per AG Dra in funzione della magnitudine in bande UBV. Osservazioni IUE.
116 Effettuazione delle misure e analisi
(a) (b)
(c) (d)
(e) (f)
Figura 4.40: F(He II 1640) in funzione della fase per varie effemeridi in letteratura in
stato di quiescenza (pannelli a sinistra) e attività (pannelli a destra).
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(a) (b)
(c) (d)
(e) (f)
Figura 4.41: Velocità radiale del centroide di He II 1640 in funzione della fase per varie
effemeridi in letteratura in stato di quiescenza (pannelli a sinistra) e attività (pannelli a
destra).
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4.10 Confronto dei risultati con la letteratura
Le nostre misure confermano ed integrano quelle riportate da Leedjarv et al. (2004),
Tomova & Tomov (1999) e Tomov & Tomova (2002) (figure 4.42 e 4.43).
I dati di Leedjarv et al. (2004) per le EW(He II 4686) confermano una similitudine
tra gli outburst del 1997-98 e del 2005. I flussi di Hβ e Hα sono massimi al picco del
1997 e per analogia con l’andamento di magnitudine e EW presumiamo anche del 1998.
In figura 4.44 riportiamo i grafici di correlazione tra log(EW) e magnitudine U per
i nostri dati e quelli di Leedjarv et al. (2004). I nostri dati aggiungono al quadro un
comportamento nuovo poiché includono misure in periodi di attività significativi non
presenti nei precedenti lavori. Alla linearità in fase attiva riscontrata da Leedjarv et al.
(2004), anche se con uno sparpagliamento maggiore rispetto alla quiescenza, si aggiunge
una specie di stabilizzazione della larghezza equivalente (Hα e He I 6678) e addirittura
un’anticorrelazione con U della Raman O VI 6825 per valori massimi di luminosità. La
riga He I 6678 non era presente nell’analisi di Leedjarv et al. (2004).
Il comportemento di F(Hα) e EW(Hα) in funzione delle fasi orbitali (figure 4.45 e
4.46) analizzato nelle sezioni precedenti è perfettamente confermato dall’aggiunta dei
dati i letteratura. Lo stesso accade per la EW(R1) (figura 4.49).
L’aggiunta dei dati di letteratura ai nostri grafici rivelano nuovi profili di andamento
del flusso della He II 4686 non facilmente decifrabili (figura 4.47) mentre evidenziano la
modulazione di EW secondo le effemeridi di Gális et al. (1999) (figura 4.48).
.
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Figura 4.42: Larghezza equivalente in funzione del tempo delle righe (a partire dall’alto)
Hα, Hβ Raman O VI 6825 e He II 4686. Dati di Leedjarv et al. (2004) (stelle), Tomova
& Tomov (1999) (pentagoni) e di questo testo (altri simboli descritti in precedenza).
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Figura 4.43: Flusso in funzione del tempo delle righe Hα e He II 4686. Dati di Tomov
& Tomova (2002) (pentagoni) e di questo testo (altri simboli descritti in precedenza).
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(a) (b)
(c) (d)
(e)
Figura 4.44: Larghezza equivalente delle righe (a partire dall’alto a sinistra) Hα, Raman
O VI 6825 e He II 4686 e risultati di Leedjarv et al. (2004).
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(a)
(b)
(c)
Figura 4.45: F(Hα) in funzione della fase per varie effemeridi in letteratura in fase di
attività. Dati di Tomov & Tomova (2002) e Tomova & Tomov (1999) (pentagoni) e di
questo testo (altri simboli descritti in precedenza).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura 4.46: EW(Hα) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in letteratu-
ra. Dati di Leedjarv et al. (2004) (stelle) e di questo testo (altri simboli descritti in
precedenza). Pannello a) per le fasi di quiescenza, altri pannelli per l’attività.
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(a)
(b)
(c)
Figura 4.47: F(He II 4686) in funzione della fase per varie effemeridi in letteratura in
fase di attività. Dati di Tomov & Tomova (2002) e Tomova & Tomov (1999) (pentagoni)
e di questo testo (altri simboli descritti in precedenza).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura 4.48: EW(He II 4686) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in letter-
atura. Dati di Leedjarv et al. (2004) (stelle), Tomova & Tomov (1999) (pentagoni) e di
questo testo (altri simboli descritti in precedenza). Pannello a) per le fasi di quiescenza,
altri pannelli per l’attività.
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(a) (b)
(c) (d)
Figura 4.49: EW(O VI 6825) in funzione della fase orbitale per varie effemeridi in let-
teratura. Dati di Leedjarv et al. (2004) (stelle) e di questo testo (altri simboli descritti
in precedenza). Pannello a) per le fasi di quiescenza, altri pannelli per l’attività.
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Data JD (2450000+) Hα
29/9/2006 4008.3 -132.6
24/10/2006 4033.2 -114.2
30/10/2006 4039.3 -104.7
30/10/2006 4049.2 -109.9
23/3/2007 4182.5 -120.3
18/4/2007 4208.6 -116.3
15/5/2007 4235.5 -138.7
29/9/2006 4008.3 -118.4
24/10/2006 4033.2 -105.1
30/10/2006 4039.3 -103.8
30/10/2006 4049.2 -106.1
23/3/2007 4182.5 -118.2
12/4/2007 4202.6 -116.1
24/4/2007 4215.5 -119.5
15/5/2007 4235.5 -136.4
11/7/2007 4293.4 -168.5
Tabella 4.4: EW di Hα misurate per i dati di Loiano. A partire dall’alto grism n. 8, 5 e
4. Deviazione standard media per le misure di circa 1.5 Å.
JD
Data (2450000+) Hα He I 6678 O VI 6825
(± 2.6) (± 0.06) (± 0.26)
19/5/2004 3145 -89.4 -1.23 —
27/5/2004 3153 -89.6 -1.43 -5.99
24/3/2005 3454 -84.1 -1.08 —
12/4/2007 4203 -122.7 -2.68 -7.59
26/4/2007 4217 -127.2 -2.57 -7.28
16/5/2007 4237 -139.7 -3.12 -8.98
16/5/2007 4237 -144.6 -3.04 -8.91
14/6/2007 4266 -160.5 -3.41 -10.42
20/9/2007 4364 -120.3 -2.82 -6.27
20/9/2007 4364 -119.7 -2.80 -6.52
31/3/2008 4557 -121.6 -0.94 -5.43
31/3/2008 4557 -118.4 -1.01 —
8/5/2008 4595 -91.6 -0.99 —
16/5/2008 4603 -92.8 -0.94 —
27/5/2008 4614 -86.9 -1.19 —
5/6/2008 4623 -79.5 -1.02 —
9/6/2008 4627 -78.5 -1.08 -4.42
21/6/2008 4639 -73.7 -0.98 -4.41
Tabella 4.5: EW dei profili disponibili dei dati di Ondřejov.
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Data JD (2450000+) Hβ Hγ Hδ H Hζ
(± 0.28) (± 0.60) (± 0.29) (± 0.16) (± 0.12)
13/3/2007 4172 -25.93 -13.41 -7.23 -5.35 -6.05
23/3/2007 4182 -28.05 -16.34 -8.04 -5.73 -6.26
18/4/2007 4208 -26.48 -14.90 -8.71 -4.93 -6.16
24/4/2007 4215 -28.93 -16.14 -8.22 -5.80 -6.82
24/4/2007 4215 -28.81 -16.27 -8.22 -5.94 -6.88
15/5/2007 4235 -34.66 -21.08 -10.84 -8.84 -8.37
31/5/2007 4251 -38.12 -22.90 -12.47 -9.08 -10.70
27/6/2007 4279 -44.96 -25.41 -14.10 -9.26 -12.02
11/7/2007 4293 -43.83 -25.20 -13.78 -9.90 -11.95
25/7/2007 4307 -43.19 -27.26 -13.69 -10.09 -12.89
16/8/2007 4329 -37.36 -22.27 -12.27 -7.51 -9.07
16/8/2007 4329 -38.29 -22.20 -12.03 -7.59 -9.22
13/9/2007 4357 -29.46 -15.87 -8.20 -6.68 -6.73
13/9/2007 4357 -28.08 -16.20 -8.06 -6.78 -6.72
(± 0.37) (± 0.86) (± 0.35)
28/2/2007 4159 -21.69 -10.82 -5.70 — —
13/3/2007 4172 -25.99 -14.56 -7.80 — —
23/3/2007 4182 -27.99 -16.20 -9.70 — —
23/3/2007 4182 -27.57 -16.20 -10.31 — —
12/4/2007 4202 -27.80 -16.59 -10.28 — —
12/4/2007 4202 -27.77 -16.81 -10.58 — —
18/4/2007 4208 -26.87 -14.93 -8.03 — —
24/4/2007 4215 -28.90 -17.56 -8.51 — —
24/4/2007 4215 -29.59 -17.06 -8.57 — —
15/5/2007 4235 -35.60 -20.41 -11.81 — —
31/5/2007 4251 -38.14 -23.46 -13.97 — —
27/6/2007 4279 -44.10 -27.02 -16.04 — —
11/7/2007 4293 -43.85 -27.73 -14.85 — —
11/7/2007 4293 -44.62 -27.57 -14.64 — —
25/7/2007 4307 -46.12 -28.70 -16.47 — —
16/8/2007 4329 -38.15 -23.51 -14.07 — —
13/9/2007 4357 -29.87 -16.78 -8.97 — —
(± 0.87) (± 1.67)
11/7/2007 4293 -43.62 -27.48 — — —
Tabella 4.6: EW delle righe Balmer (vedere tabella a parte per la Hα) per i dati di
Loiano. A partire dall’alto, grism n.6, grism n.4, grism n.7.
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Data JD (2450000+) He I 5016 He I 5875 He I 6678 He I 7065
(± 0.10) (± 0.26) (± 0.11)
28/2/2007 4159 -2.15 -4.00 -3.13 —
13/3/2007 4172 -2.22 -4.36 -3.38 —
23/3/2007 4182 -2.20 -4.21 -3.01 —
23/3/2007 4182 -2.20 -4.08 -2.85 —
12/4/2007 4202 -2.13 -4.03 -3.33 —
12/4/2007 4202 -2.13 -4.23 -3.38 —
18/4/2007 4208 -2.31 -3.84 -3.13 —
24/4/2007 4215 -2.16 -4.28 -3.37 —
24/4/2007 4215 -2.14 -4.08 -3.26 —
15/5/2007 4235 -2.28 -4.75 -3.72 —
31/5/2007 4251 -2.33 -5.34 -3.80 —
27/6/2007 4279 -2.52 -5.46 -3.93 —
11/7/2007 4293 -2.38 -5.37 -4.31 —
11/7/2007 4293 -2.64 -5.81 -4.40 —
25/7/2007 4307 -2.50 -5.27 -3.93 —
16/8/2007 4329 -2.33 -5.06 -3.75 —
13/9/2007 4357 -2.30 -4.38 -3.45 —
(± 0.12) (± 0.12)
29/9/2006 4008 — — -4.39 -4.37
24/10/2006 4033 — — -3.50 -3.68
30/10/2006 4039 — — -3.10 -3.60
30/10/2006 4039 — — -3.19 -3.39
9/11/2006 4049 — — -3.33 -3.49
28/2/2007 4159 — — -2.93 -3.26
13/3/2007 4172 — — -3.22 -3.46
23/3/2007 4182 — — -3.33 -3.42
23/3/2007 4182 — — -3.11 -3.47
12/4/2007 4202 — — -3.54 -3.37
12/4/2007 4202 — — -3.51 -3.33
18/4/2007 4208 — — -3.12 -3.52
24/4/2007 4215 — — -3.16 -3.47
15/5/2007 4235 — — -3.78 -3.88
31/5/2007 4251 — — -3.81 -4.05
27/6/2007 4279 — — -4.05 -4.56
11/7/2007 4293 — — -4.14 -4.53
25/7/2007 4307 — — -4.05 -4.48
16/8/2007 4329 — — -3.84 -4.08
13/9/2007 4357 — — -3.50 -3.27
Tabella 4.7: EW delle righe di He I per i dati di Loiano. A partire dall’alto, grism n.4,
grism n.8.
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Data JD (2450000+) He I 5016 He I 5875 He I 6678 He I 7065
(± 0.17) (± 0.16)
29/9/2006 4008 — -5.81 -1.93 —
24/10/2006 4033 — -4.73 -3.81 —
30/10/2006 4039 — -4.14 -3.48 —
30/10/2006 4039 — -4.03 -3.28 —
9/11/2006 4049 — -4.38 -3.53 —
(± 0.11)
13/3/2007 4172 -2.06 — — —
23/3/2007 4182 -2.09 — — —
18/4/2007 4208 -1.87 — — —
24/4/2007 4215 -1.76 — — —
24/4/2007 4215 -1.73 — — —
15/5/2007 4235 -2.24 — — —
31/5/2007 4251 -2.38 — — —
27/6/2007 4279 -2.56 — — —
11/7/2007 4293 -2.54 — — —
25/7/2007 4307 -2.56 — — —
16/8/2007 4329 -2.34 — — —
16/8/2007 4329 -2.34 — — —
13/9/2007 4357 -2.09 — — —
13/9/2007 4357 -2.07 — — —
(± 0.17)
11/7/2007 4293 — -6.63 — —
Tabella 4.8: EW delle righe di He I per i dati di Loiano. A partire dall’alto, grism n.5,
grism n.6, grism n.7.
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Data JD (2450000+) O VI 6825 O VI 7082 He II 4686
(± 0.23) (± 0.41)
28/2/2007 4159 -6.49 — -20.26
13/3/2007 4172 -7.91 — -23.38
23/3/2007 4182 -7.95 — -25.00
23/3/2007 4182 -7.86 — -24.85
12/4/2007 4202 -8.64 — -25.02
12/4/2007 4202 -7.98 — -24.69
18/4/2007 4208 -7.62 — -22.38
24/4/2007 4215 -8.54 — -24.59
24/4/2007 4215 -8.77 — -25.28
15/5/2007 4235 -10.36 — -28.19
31/5/2007 4251 -10.69 — -28.19
27/6/2007 4279 -12.02 — -28.59
11/7/2007 4293 -11.89 — -28.96
11/7/2007 4293 -11.97 — -28.55
25/7/2007 4307 -11.99 — -29.83
16/8/2007 4329 -9.70 — -27.25
13/9/2007 4357 -7.80 — -24.02
(± 0.15) (± 0.14)
29/9/2006 4008 -0.62 -0.23 —
24/10/2006 4033 -1.95 -0.73 —
30/10/2006 4039 -2.51 -0.92 —
30/10/2006 4039 -2.56 -0.72 —
9/11/2006 4049 -4.31 -1.64 —
28/2/2007 4159 -6.27 -3.14 —
13/3/2007 4172 -7.80 -3.46 —
23/3/2007 4182 -8.50 -3.93 —
23/3/2007 4182 -8.54 -4.19 —
12/4/2007 4202 -8.05 -3.96 —
12/4/2007 4202 -8.20 -3.74 —
18/4/2007 4208 -7.76 -3.56 —
24/4/2007 4215 -8.74 -4.02 —
15/5/2007 4235 -10.39 -4.45 —
31/5/2007 4251 -10.87 -4.45 —
27/6/2007 4279 -12.13 -4.67 —
11/7/2007 4293 -12.00 -4.68 —
25/7/2007 4307 -11.97 -4.47 —
16/8/2007 4329 -10.38 -3.97 —
13/9/2007 4357 -8.14 -3.71 —
Tabella 4.9: EW delle righe Raman e He II per i dati di Loiano. A partire dall’alto,
grism n.4, grism n.8.
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Data JD (2450000+) O VI 6825 O VI 7082 He II 4686
(± 0.10)
29/9/2006 4008 -0.14 — —
24/10/2006 4033 -2.41 — —
30/10/2006 4039 -2.53 — —
30/10/2006 4039 -2.81 — —
9/11/2006 4049 -4.17 — —
(± 0.20)
13/3/2007 4172 — — -24.92
23/3/2007 4182 — — -26.08
18/4/2007 4208 — — -23.51
24/4/2007 4215 — — -25.95
24/4/2007 4215 — — -25.74
15/5/2007 4235 — — -28.77
31/5/2007 4251 — — -28.28
27/6/2007 4279 — — -29.89
11/7/2007 4293 — — -28.57
25/7/2007 4307 — — -30.52
16/8/2007 4329 — — -27.84
16/8/2007 4329 — — -27.87
13/9/2007 4357 — — -24.93
13/9/2007 4357 — — -24.62
(± 0.39)
11/7/2007 4293 — — -29.41
Tabella 4.10: EW delle righe Raman e He II per i dati di Loiano. A partire dall’alto,
grism n.5, grism n.6, grism n.7.
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Data JD (2450000+) Hα Hβ Hγ O VI 6825
(± 5.2) (± 1.43) (± 1.17) (± 0.54)
13/6/2004 3170 -71.8 -21.76 -11.84 -6.97
14/6/2004 3171 -72.7 -22.65 -11.57 -6.94
16/6/2004 3173 -71.5 -22.32 -11.32 -8.06
28/9/2007 4372 -79.2 -19.69 -8.59 -7.08
22/9/2008 4732 -41.9 -14.10 -8.06 -6.33
Tabella 4.11: EW delle righe Balmer e Raman O VI 6825 per i dati di Catania.
Data JD (2450000+) He I 4921 He I 5016 He I 5875 He I 6678 He II 4686
(± 0.09) (± 0.14) (± 0.07) (± 0.08) (± 1.99)
13/6/2004 3170 -1.72 -1.36 -2.41 -1.84 -19.03
14/6/2004 3171 -1.68 -1.46 -2.37 -1.71 -17.88
16/6/2004 3173 -1.61 -1.39 -2.46 -1.66 -19.28
28/9/2007 4372 -1.84 -1.46 -3.73 — -17.37
22/9/2008 4732 -0.93 -0.98 -1.35 — -15.75
Tabella 4.12: EW delle righe He I e He II 4686 per i dati di Catania.
Data JD (2450000+) Hα Hβ Hγ Hδ H Hζ
(± 3.8) (± 0.64) (± 0.48) (± 0.52) (± 0.39) (± 0.26)
22/12/2002 2631 -113.4 -29.2 -15.8 — — —
19/1/2003 2659 -104.2 -28.7 -20.0 — — —
18/2/2003 2689 -73.8 -35.6 -24.2 — — —
27/7/2004 3214 -100.3 -28.2 -19.9 -15.8 -11.08 -14.6
16/7/2006 3933 — -17.6 — — — —
Tabella 4.13: EW delle righe Balmer per i dati di cima Ekar.
JD He I He I He I He I He II O VI
Data (2450000+) 4921 5016 5875 6678 4686 6825
(± 0.18) (± 0.14) (± 0.08) (± 0.07) (± 1.32) (± 0.21)
22/12/2002 2631 -1.5 -1.6 -2.6 -1.7 -20.2 -8.8
19/1/2003 2659 -1.7 -1.5 -3.2 -2.2 -20.6 -8.3
18/2/2003 2689 -1.6 -1.8 -3.8 -2.3 -19.2 -7.9
27/7/2004 3214 -1.2 — — -2.0 -19.5 -6.5
16/7/2006 3933 — -1.5 -3.7 — -9.8 —
Tabella 4.14: EW delle righe He I/II e O VI Raman per i dati di cima Ekar.
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JD O VI O VI
Data (2450000+) Hα Hβ Hδ H Hζ 6825 7082
(± 6.1) (± 0.82) (± 0.31) (± 0.43) (± 0.24) (± 0.51) (± 0.23)
9/10/2000 1827 -55.3 — — — — -6.2 -2.0
22/2/2003 2693 -124.2 -23.30 — — — -7.2 -3.3
26/5/2004 3152 -86.7 -13.76 — — — -4.8 -3.9
14/8/2005 3597 -105.4 -24.12 -8.8 -4.6 -3.5 -14.3 —
Tabella 4.15: EW delle righe Balmer e Raman O VI per i dati TNG.
JD He I He I He I He I He I He I He II
Data (2450000+) 4921 5016 5048 5875 6678 7065 4686
(± 0.08) (± 0.58) (± 0.52) (± 0.08) (± 0.03) (± 0.37) (± 2.05)
9/10/2000 1827 -0.77 -1.5 -0.16 -1.2 -0.9 -1.0 -15.5
22/2/2003 2693 -1.5 -2.5 -0.22 -3.6 -2.0 -2.7 -19.3
26/5/2004 3152 -0.99 -2.0 -0.18 -2.0 -1.3 -1.7 -16.5
14/8/2005 3597 -4.2 -5.0 -0.90 -6.8 -5.1 -5.3 -40.2
Tabella 4.16: EW delle righe He I/II per i dati TNG.
Data JD (2450000+) Hα Hβ Hγ Hδ H Hζ
(± 4.1) (± 0.29) (± 0.53) (± 0.25) (± 0.20) (± 0.15)
5/7/2005 3557 -82.3 -22.95 -15.6 -10.53 — —
29/7/2005 3581 -111.4 -37.22 -28.21 -15.87 — —
17/7/2007 4299 — -45.65 -29.5 -15.92 -9.90 -12.8
20/9/2007 4364 -116.0 -28.88 -14.17 -9.8 -5.7 -5.9
15/10/2007 4389 — -32.7 -16.98 -10.6 -6.9 -8.1
Tabella 4.17: EW delle righe Balmer, Raman O VI 6825, He I 6678, He II 4686 per i
dati di cima Pennar.
He I He I He I He I O VI He II
Data JD (2450000+) 5016 5875 6678 7065 6825 4686
(± 0.12) (± 0.23) (± 0.11) (± 0.15) (± 0.17) (± 0.32)
5/7/2005 3557 -2.05 — -2.56 -2.95 -10.02 -28.15
29/7/2005 3581 -5.25 -7.18 -6.00 — -6.00 -64.2
17/7/2007 4299 -2.86 -5.91 — — — -29.8
20/9/2007 4364 -2.92 -4.05 -4.10 — -7.20 -22.41
15/10/2007 4389 -3.02 — — — — -24.00
Tabella 4.18: EW delle righe Balmer, Raman O VI 6825, He I 6678, He II 4686 per i
dati di cima Pennar.
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Data JD (2450000+) Hα He I 6678 O VI 6825 O VI 7082
(± 5.7) (± 0.08) (± 0.47) (± 0.38)
11/2/1993 -970 -90.2 -0.97 — —
5/3/1993 -948 -82.6 -1.02 -5.90 —
30/7/1993 -801 -111.0 -4.44 -15.49 —
1/2/1994 -615 -151.1 -2.29 -9.35 —
28/4/1994 -529 -122.3 -2.57 -8.90 —
24/6/1994 -472 -95.4 -4.07 -5.74 —
18/1/1995 -264 -99.4 -2.26 -6.55 —
12/7/1995 -89 -131.7 -3.98 -4.03 —
15/7/1995 -86 -125.4 -3.85 -3.84 —
5/8/1995 -65 -123.6 -3.54 -6.53 —
5/8/1995 -65 -120.4 -3.68 -6.08 —
13/8/1995 -57 -121.3 -4.14 -9.52 —
13/10/1995 4 — — -12.56 —
29/1/1997 478 -119.6 -2.06 -7.07 -2.55
30/1/1997 479 -115.4 -2.08 -7.11 -2.66
21/2/1997 501 -119.2 -2.04 -7.28 -2.79
29/3/1997 537 -130.8 -2.67 -8.58 -3.72
30/3/1997 538 -128.9 -2.47 -8.67 -4.03
1/4/1997 540 -106.2 -2.46 -7.89 -4.06
29/5/1997 598 -118.6 -3.43 -7.99 -4.22
1/7/1997 631 -150.6 -5.57 -15.66 -5.78
8/5/1998 942 -78.3 -1.56 -7.68 —
9/8/1998 1035 -91.5 -5.28 -13.38 —
16/12/1998 1164 -91.4 -1.39 -6.59 —
28/12/1998 1176 -93.5 -1.36 -6.59 —
30/1/1999 1209 -93.6 -1.17 -6.35 —
3/2/1999 1213 -86.3 -1.19 -6.59 —
13/2/1999 1223 -87.4 -1.18 -6.48 —
17/2/1999 1227 -80.9 -1.26 -6.24 —
26/2/1999 1236 -82.3 -1.23 -6.48 —
14/3/1999 1252 -83.4 -1.36 -6.58 —
2/4/1999 1271 -86.8 -1.20 -6.47 —
2/4/1999 1271 -85.8 -1.23 -6.59 —
4/6/1999 1334 -87.8 -1.54 -7.32 —
28/9/1999 1450 -93.2 -1.28 -6.68 —
26/1/2000 1570 -98.6 -1.92 -6.37 —
21/2/2000 1596 -92.7 -2.24 -6.70 —
16/3/2000 1620 -93.9 -2.23 -6.42 —
22/4/2000 1657 -98.2 -2.30 -6.58 —
14/5/2000 1679 -101.6 -2.13 -6.42 —
8/6/2000 1704 -86.7 -1.84 -7.69 —
5/1/2001 1915 -55.3 -0.92 -5.55 —
4/2/2001 1945 -67.8 -1.03 -6.57 —
2/2/2002 2308 -114.4 -1.72 -7.20 —
4/2/2002 2310 -100.7 -1.54 -7.77 —
3/4/2002 2368 -99.2 -1.23 -6.02 —
29/6/2002 2455 -62.8 -0.85 —
Tabella 4.19: EW delle righe Hα, He 6678 , R1 e R2 e per i dati di Asiago.
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Capitolo 5
Profili di riga
In quest’ultimo capitolo ci soffermeremo sull’analisi qualitativa dei profili delle righe di
emissione di AG Dra. Nella prima parte faremo qualche accenno ai diversi meccanismi che
possono partecipare alla determinazione dei profili ed in seguito discuteremo i risultati.
Per lo studio dei profili di riga della serie Balmer, He II, He I e righe O VI di scattering
Raman si è fatto ricorso ai dati ad alta risoluzione di TNG e NOT, e Ritter (per la Hα) e
a media risoluzione di Catania, HST (solo per Hα e O VI 6825) e Asiago. Per i soli profili
Hα, Hβ e Raman O VI, ovvero quelli più larghi di ± 500 km s−1, sono stati utilizzati
anche i dati Ondřjeov e i meno risolti da Asiago.
Al fine di individuare una possibile correlazione tra asimmetria della riga e fase or-
bitale, tutti i grafici hanno indicazione di quest’ultima in funzione delle effemeridi spet-
troscopiche di Fekel et al. (2000) con φ = 0 corrispondente all’elongazione della gigante
(in congiunzione inferiore per φ = 0.75).
5.1 Trasporto radiativo nella nebulosa
I meccanismi di trasporto radiativo che entrano in gioco in un sistema simbiotico sono
estremamente complessi. La visione dello spettro della stella accessibile all’osservatore
dipende fortemente dall’angolo di vista che a sua volta è determinato dall’inclinazione
del piano orbitale e dalla fase orbitale del sistema.
In un sistema simbiotico la luce delle due componenti stellari deve attraversare una
regione nebulare prima di raggiungere l’osservatore. Poiché la nebulosa simbiotica si
forma nel vento della gigante (ed eventualmente in quello della WD) ed ha densità
relativamente basse, il gas si trova in condizione di NLTE (Non Local Thermodynamic
Equilibrium), ovvero non è in equilibrio statistico e con la radiazione1, quindi sia il
grado di ionizzazione che la distribuzione degli elettroni sui livelli atomici non sono più
1La condizione di LTE prevede che siano contemporaneamente verificati l’equilibrio termico tra le
particelle del gas (distribuzione di Maxwell) e il completo equilibrio della radiazione con il gas. In queste
condizioni i livelli atomici e il grado di ionizzazione sono determinati dalla distribuzione di Boltzmann
e la radiazione emette uno spettro di corpo nero alla stessa temperatura termica del gas.
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determinabili una volta definita la temperatura termica del gas e devono essere ricavati
introducendo un adeguato parametro di deviazione dall’equilibrio.
È necessario comprendere i meccanismi di opacità ed emissione della nebulosa per
riuscire a leggere le informazioni contenute nello spettro che ne risulta.
Assumiamo che la nebulosa sia attraversata da un fascio di intensità monocromatica
Iν , che può provenire, ad esempio, da una delle due stelle. Dopo un tratto geometrico
ds l’intensità subirà una variazione dIν in accordo con l’equazione del trasporto
dIν
ds
= −ανIν + jν (5.1)
dove αν e jν rappresentano rispettivamente il coefficiente di assorbimento o estinzione,
espresso in cm−1, e l’emissività monocromatica (coefficiente di emissione) espressa in erg
cm−3 s−1 Hz−1 ster−1 propri della materia. Il coefficiente di assorbimento rappresenta
l’estinzione lineare e può essere espresso sia in funzione del numero di particelle per unità
di volume n e della sezione d’urto σν relativa al processo considerato nell’estinzione, sia
in funzione dell’opacità monocromatica κν , definita come una sezione d’urto per unità
di massa (in unità di cm2 g−1), e della densità ρ:
αν = σνn = κνρ (5.2)
Poiché l’attenuazione del fascio dipende sia dalle caratteristiche del mezzo attraver-
sato che dalla distanza percorsa, l’equazione del trasporto viene espressa solitamente
in funzione della profondità ottica, un parametro adimensionale che include entrambi i
contributi:
dτν = −κνρds (5.3)
La profondità ottica è di solito definita con segno opposto al cammino geometrico poiché
si considera in crescita rispetto all’osservatore e non alla sorgente. Per τ = 1 il fascio,
in caso semplificato di pura estinzione cioè in mancanza di sorgenti, si riduce rispetto al
valore iniziale Iν0 di un fattore e in base alla
Iν(s) = Iν(0)e
−τν/µ. (5.4)
dove µ = cosθ con θ angolo compreso tra la linea di vista e la direzione del fascio.
L’equazione del trasporto è risolvibile una volta noti i due coefficienti, assorbimento
e emissività, in ogni punto.
I meccanismi che determinano l’opacità e l’emissività della materia, e quindi la quan-
tità di fotoni tolti o aggiunti al fascio nel percorso attraverso il gas, sono molteplici e a
seconda dello stato fisico del gas (densità e temperatura) possono dominare l’uno rispetto
all’altro. Elenchiamo brevemente quelli principali in condizioni non relativistiche.
Transizioni di riga (processi bound-bound): I processi di interazione radi-
azione materia di tipo bound-bound avvengono tra stati legati degli elettroni e
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sono quelli che determinano la formazione delle righe di emissione e assorbimento
in uno spettro. I meccanismi principali sono:
Eccitazione radiativa stimolata: un fotone di frequenza νij = ∆Eij/h viene
assorbito da un atomo con un elettrone allo stato energetico iniziale Ei lasciandolo
in uno stato finale di energia Ej>Ei.
Diseccittazione radiativa spontanea: l’atomo passa spontaneamente da
uno stato di energia Ej ad uno stato di energia Ei<Ej emettendo un fotone di
frequenza νij = ∆Eij/h. Il contributo al bilancio totale dell’emissione spontanea
diventa importante quando i tempi caratteristici di collisione sono maggiori del
tempo di decadimento stesso e comunque quando siano trascurabili le transizioni
che coinvolgono lo stato energetico iniziale.
Diseccitazione radiativa indotta: l’atomo, immerso in un fascio di fotoni
di frequenza νij = ∆Eij/h, tende a decadere in modo privilegiato da uno stato di
energia Ej verso uno stato di energia Ei<Ej, compiendo un salto di livello pari
all’energia del fotone incidente (che non viene distrutto) ed emettendo quindi un
fotone di pari frequenza nella stessa direzione del flusso incidente.
Eccitazione e diseccitazione collisionale: l’energia termica scambiata negli
urti tra elettroni e atomi può eccitare un elettrone legato verso stati di energia
superiore, così come farlo decadere ad energie inferiori. Nel primo caso l’energia
assorbita nella collisione crea un raffreddamento del gas, che viene invece riscaldato
in caso di diseccitazione.
Processi bound-free
Quando l’energia di un fotone incidente o quella scambiata tramite collisioni è mag-
giore dell’energia di legame dell’elettrone χ ad un dato livello energetico, l’atomo
viene ionizzato perdendo l’elettrone. Si parla in questo caso di ionizzazione radia-
tiva o collisionale, a seconda del meccanismo che la causa. La ionizzazione è un
meccanismo a soglia ed è quindi più efficace quanto più gli elettroni sono in stati
meno legati e la radiazione è energetica. Per il caso collisionale normalmente le
temperature del gas, e quindi l’energia massima trasferibile, non sono sufficienti a
produrre ionizzazione di atomi che partono dal livello fondamentale.
Il processo inverso è detto ricombinazione. Come per la ionizzazione anche la
sezione d’urto di ricombinazione dipende dalla temperatura.
Processi free-free
L’opacità free-free è determinata da una radiazione soggetta a transizioni del con-
tinuo. Un elettrone deflesso dal campo elettrico di una seconda particella carica
(generalmente da uno ione) irradia un fotone la cui energia dipende dalla veloc-
ità relativa tra le particelle interagenti e dalla loro distanza. Si è soliti parlare di
Bremsstrahlung termico. In presenza di meccanismi di accelerazione degli elettroni,
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come per esempio nel caso di campi magnetici, si ha il fenomeno inverso che causa
l’assorbimento di fotoni.
Processi di scattering
Nello scattering il fotone incidente non viene distrutto ma subisce una deviazione
dopo aver interagito con l’atomo (o con gli elettroni liberi del plasma, nel ca-
so di scattering Thomson). I processi di scattering si distinguono tra elastici, o
monocromatici, che lasciano invariata l’energia del fotone incidente, e anelastici in
cui l’energia del fotone viene redistribuita ad un’altra frequenza.
Lo scattering risonante provoca un reindirizzamento del fotone senza causare
variazioni di energia nell’elettrone scatterante o del fotone stesso. È uno scatter-
ing coerente ma può parzialmente ridistribuire nelle ali del profilo e mantiene la
polarizzazione.
Lo scattering Rayleigh è prodotto da elettroni legati in stati di energia cor-
rispondenti alla frequenza ν0 e avviene per valori di νγ < ν0 (cioè nelle ali del pro-
filo); la sua sezione d’urto ha una forte dipendenza dalla frequenza (σν ∝ (ν/ν0)4),
è elastico e mantiene la polarizzazione ma i fotoni vengono riemessi in maniera non
isotropa, come per lo scattering Thomson.
La fluorescenza prevede che un fotone di energia corrispondente ad un salto di
livello atomico vada ad eccitare l’elettrone che successivamente decade rimanendo
in uno stato eccitato rispetto a quello iniziale. Un fotone di frequenza νij = ∆Eij/h
eccita un elettrone inizialmente in stato Ei ad uno stato Ej da cui decade in uno
stato intermedio Ek emettendo un fotone di frequenza νkj = ∆Ekj/h. Successiva-
mente l’atomo può emettere un ulteriore fotone di frequenza νik = ∆Eik/h (o più
fotoni, se il livello superiore ha ∆E>3 rispetto a quello fondamentale) per disecci-
tazione radiativa o collisionale. La fluorescenza causa la redistribuzione energetica
della radiazione trasformando i fotoni più energetici, ad esempio UV, in uno di
frequenza minore (ad esempio ottico o IR) più quelli eventualmente prodotti per
diseccitazione.
Lo scattering Raman, in quanto processo anelastico, produce effetti di re-
distribuzione simili alla fluorescenza, ma avviene nelle ali dei livelli atomici ed è
quindi più frequente tra fotoni corrispondenti a livelli di diverse specie atomiche.
Può essere considerato il corrispettivo anelastico dello scattering Rayleigh.
Lo scattering Thomson da elettroni liberi è indipendente dalla frequenza del-
la radiazione ed è un forte fattore di estinzione nei gas ricchi di idrogeno ionizzato;
causa un reindirizzamento del fascio non isotropo.
5.1.1 Formazione dei profili di riga
Ogni transizione atomica è caratterizzata da una larghezza naturale, ovvero le energie tra
due livelli atomici non corrispondono ad un valore definito ma si distribuiscono attorno
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ad un valore di energia centrale con una dispersione che è funzione del tempo di vita
medio del livello. Per il principio di indeterminazione, più il tempo di vita del livello è
breve, più sarà ampio l’intervallo in energia dei fotoni emessi od assorbiti nella transizione
e quindi anche la loro FWHM espressa in Å.
La funzione di riga naturale ovvero la distribuzione dei fotoni scambiati in funzione
della frequenza (o lunghezza d’onda), detta profilo di Lorentz, si stima assumendo l’e-
quazione del moto di un oscillatore armonico classico smorzato, di frequenza propria ω0,
interagente con un campo elettrico oscillante, di frequenza ω:
ψ(ν − ν0) = γ
(ω − ω0)2 + (γ/2)2 =
γ/4pi2
(ν − ν0)2 + (γ/4pi)2 (5.5)
dove γ è la costante di smorzamento che per sola radiazione corrisponde al valore
minimo
γrad =
2e2ω20
3mc3
=
8pi2
3mecλ20
. (5.6)
La riga naturale può subire allargamento dovuto ad effetto Doppler. Questo accade
poiché gli atomi assorbenti o emittenti sono in moto e vedono i fotoni in arrivo spostati
in frequenza nel loro sistema di riferimento comovente.
In condizione di LTE, considerando il moto dovuto alla sola agitazione termica,
non c’è uno spostamento netto della frequenza poiché la distribuzione delle velocità è
Maxweliana. L’allargamento Doppler produce un profilo che sarà il prodotto di con-
voluzione tra quello iniziale e una distribuzione gaussiana in funzione della velocità
termica v:
n(v)
N
dv =
1
v0
√
pi
exp−v
2/v20 dv (5.7)
di varianza
v0 =
√
2kT
m
(5.8)
La velocità quadratica media lungo la linea di vista è
< v2 >1/2=
√
kT
m
=
v0√
2
(5.9)
L’allargamento risultante in lunghezza d’onda è
∝ exp−∆λ2/∆λ2D (5.10)
Se il profilo intrinseco è Lorenziano il profilo risultante è detto di Voigt. In presenza
di moti turbolenti (cioè moti casuali e non correlati) dell’ordine del cammino medio dei
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fotoni, si deve anche tener conto dell’allargamento da microturbolenza introducendo il
contributo gaussiano della velocità turbolenta, ξt, alla velocità relativa:
∆λD =
λ0
c
(v2th + ξ
2
t )
1/2 (5.11)
dove ∆λD è la varianza in lunghezza d’onda della distribuzione in velocità.
L’effetto Doppler può anche essere il risultato di moti macroscopici del gas, come
per esempio nel caso di venti stellari o dischi di accrescimento. Per un vento isotropico
ad esempio, a seconda dell’opacità in ogni punto e della funzione di velocità del vento,
si può assistere a diversi tipi di allargamento. Un vento debole otticamente sottile può
dar luogo ad allargamento simmetrico, un vento con un grande gradiente di velocità
può determinare il tipico profilo P Cyg con autoassorbimento dei fotoni verso il blu in
corrispondenza della velocità terminale.
In NLTE i tassi di transizione tra livelli atomici dipendono anche dalla radiazione
proveniente da altre zone della stella a diversa temperatura mentre τν e l’emissività
dipendono dalle popolazioni locali dei livelli energetici coinvolti nella transizione che a
loro volta dipendono dalla radiazione alle altre frequenze, anche relative ad altre specie
atomiche.
In condizioni di NLTE può accadere che il coefficiente di estinzione a basse frequenza
diventi negativo, cioè che una riga sia amplificata. Questo effetto si può produrre og-
ni volta che esiste un meccanismo in grado di sovrappopolare il livello superiore della
transizione e causa la formazione di righe di emissione.
L’equazione del trasporto relativa ad una frequenza specifica ν0, considerando un
atomo semplificato a due livelli (E2>E1) è:
dIν0
ds
=
hν0
4pi
n1(−B12IνC21
P21
−B12Iν0
A21
P21
−B12Iν0
B21Jν0
P21
+C12
A21
P21
+ C12
B21Iν0
P21
+B12Jν0
A21
P21
+B12Jν0
B21Iν0
P21
)
(5.12)
dove Bij (Bji) e Aji sono i coefficienti di Einstein rispettivamente per de/eccitazione
radiativa stimolata e deeccitazione radiativa spontanea, e Cij (Cji) il tasso di de/eccitazione
collisionale.
P21 = A21 + C21B21Jν0 (5.13)
è la probabilità totale di diseccitazione dal livello 2 e Jν0 l’intensità della radiazione me-
diata sull’angolo solido. Il fattore hν0/4pi converte la probabilità di emissione isotropica
in energia emessa per stereoradianti. I termini negativi sono relativi all’estinzione di
un fotone del fascio per eccitazione radiativa seguita rispettivamente da diseccitazione
collisionale, spontanea e indotta riemessa in ogni direzione; quelli positivi si riferiscono
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all’emissività per eccitazione collisionale seguita da emissione spontanea e indotta nel-
la direzione del fascio e all’eccitazione radiativa da parte di fotoni provenienti da ogni
direzione seguita da emissione spontanea e indotta nella direzione del fascio.
Le transizioni di riga possono essere influenzate anche dai processi di scattering. Infat-
ti, un fotone della riga può essere scatterato e venire deviato più o meno isotropicamente
ed essere rimosso dal fascio o passare dal core alle ali della riga. Per lo stesso motivo,
fotoni scatterati in zone della nebulosa non frapposte tra la sorgente e l’osservatore, pos-
sono essere indirizzati verso la linea di vista, aggiungendosi al fascio iniziale. Nel caso
di scattering anelastico (Raman o fluorescenza), i fotoni energetici sottratti al fascio, si
ripresentano a lunghezze d’onda maggiori.
In caso di scattering la soluzione dell’equazione del trasporto si complica poiché, men-
tre per i fotoni sottratti al fascio lo scattering è trattabile come un effetto di estinzione,
per quelli introdotti bisogna tener conto di tutti i fotoni diffusi provenienti da ogni di-
rezione e con tutte le frequenze. La conoscenza della quantità di fotoni introdotti nel
fascio per scattering dipende a sua volta dalla conoscenza del campo in ogni punto che
a sua volta dipende da tutte le interazioni, incluso lo scattering.
5.1.2 Complessità degli effetti del trasporto in una nebulosa sim-
biotica
Gli effetti sul continuo della stella legati a meccanismi radiativi sono limitati a quel-
li dovuti a ionizzazione, che si ripercuotono principalmente nelle bande UV/X, e alla
creazione di fotoni per Bremsstrahlung termico che deve necessariamente avvenire nel-
la regione ionizzata e può determinare un contributo additivo al livello del flusso del
continuo non facilmente valutabile.
Come abbiamo ripetutamente sottolineato, lo spettro nebulare è segnato da righe di
emissione poiché esiste una sorgente di fotoni energetici, la nana bianca, che riesce a
ionizzare la materia nebulare i cui atomi successivamente riemettono per ricombinazione
e cascata radiativa. I processi di scattering possono modificare enormemente il profilo di
una riga di emissione. Lo scattering Thomson agisce ogni volta che i fotoni attraversano
la regione ionizzata. Assumendo una dimensione lineare della nebulosa dell’ordine di
1013 cm (poco meno di 1 UA, unità astronomica) e una densità elettronica di 109-1010
cm−3, la profondità ottica della nebulosa per lo scattering Thomson è di circa 0.01-0.1.
Questo vuol dire che solo una frazione dei fotoni totali è scatterata su elettroni liberi e
statisticamente per un singolo fotone la diffusione si limita ad un evento. Come vedremo
in funzione della fase di attività è possibile riconoscere una variazione nella profondità
ottica per questo tipo di diffusione che si ripercuote sull’intensità relativa del profilo
allargato rispetto al core della riga.
Nell’attraversamento delle regioni H I del vento della gigante e di quella circumstel-
lare i fotoni possono andare incontro anche alla diffusione da elettroni legati (scattering
Rayleigh), più efficace nella regione ultravioletta vicina dello spettro, a causa della dipen-
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denza da ν4 e della predominanza di idrogeno rispetto ad altre specie, che nella banda
ottica.
Abbiamo visto come lo scattering Raman contribuisca all’estinzione di una riga ultra-
violetta soltanto quando l’energia associata si approssima a quella di uno stato legato di
un atomo molto abbondante, come accade per il doppietto O VI scatterato dall’idrogeno
neutro nella ali della Lyβ. La fluorescenza può invece essere un processo significativo
nelle stelle simbiotiche, soprattutto quando i moti relativi tra più porzioni di gas possono
dar luogo a coincidenze tra gli stati legati di una specie e i fotoni provenienti dalle tran-
sizioni di una specie differente. Può determinare estinzione per i fotoni UV e aumento
di intensità delle righe di emissione legate al decadimento per scattering fluorescente sul
livello inferiore.
Infine bisogna considerare tutti i moti macroscopici della materia nei sistemi simbi-
otici. Le due componenti possono sviluppare variabilità nei venti a seconda del periodo
di attività in grado sia di modificare i profili, creando regioni turbolente, che di generare
eventuali sorgenti aggiuntive di radiazione ionizzante (come per esempio regioni di shock)
che vanno a modificare i processi radiativi dell’intero sistema. Anche in quiescenza la
gigante di AG Dra ha un vento con velocità terminale di circa 30 km/s che può teorica-
mente assorbire le righe di emissione che provengono dalla nebulosa e la cui opacità può
riflettere effetti legati alla modulazione orbitale.
5.2 Profili Hα e Hβ
I profili Hα a nostra disposizione (figure a partire dalla 5.8) mostrano tutti ali estese
fino ad almeno ± 800 km/s (gli spettri sono normalizzati al continuo quelli delle ali ulte-
riormente moltiplicati per un fattore 15), confermando quanto riportato in letteratura.
Anche Hβ sembra avere una base allargata ma molto più contenuta.
Per TNG del 2005 la Hα era divisa su due diversi ordini dello spettro echelle. Una
correlazione incrociata ha mostrato che l’errore tra le due calibrazioni è dell’ordine di
5 km s−1 su una risoluzione di 1 km s−1 a 6562Å. Con procedure di combinazione tra
spettri di IRAF si è provveduto ad unire i due ordini anche se non si è potuta evitare
l’introduzione di rumore nei pressi del bordo comune tra i due continui. Nonostante ciò
la procedura è d’aiuto nel caso in cui si sia interessati allo studio delle velocità radiali
caratteristiche del profilo. I profili Hα di HST e NOT non sono invece affetti da problemi
di estrazione poiché non sono divisi tra più ordini.
I tre profili di tipo III (figura 5.1), secondo la definizione di Ikeda & Tamura (2004),
cioè quelli con un avvallamento probabilmente causato da autoassorbimento, sono tutti
in fase orbitale compresa tra 0.78 e 0.89 (gigante in fronte al sistema). Tra questi, i
due con l’avvallamento relativamente più profondo sono entrambi in fase di outburst, ai
picchi del 1993 e 2005, mentre l’altro è in fase di quiescenza.
L’avvallamento si trova a -135 km/s sia per la quiescenza che per l’outburst 2005
(tabella 5.1) mentre nel secondo caso i picchi si allargano di circa 15 km/s e l’avvallamento
scende fino a metà altezza. Questo comportamento potrebbe indicare un aumento della
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Figura 5.1: Profili ad alta e media risoluzione di Hα in funzione della velocità radiale
per le date MJD 49199 (picco 1993, φ = 0.88, linea continua), MJD 51334 (quiescenza,
φ = 0.78, linea tratto-punto), MJD 53597 (picco 2005, φ = 0.89, linea tratteggiata).
regione assorbente nell’outburst 2005 senza una variazione in velocità radiale rispetto
alla quiescenza. Per il dato TNG 2005 riportiamo in figura 5.4 i profili a confronto delle
altre righe Balmer dello spettro.
Nell’outburst del 1993 il profilo mostra un allargamento rispetto alla quiescenza sia
per le ali che per il core probabilmente dovuto allo sviluppo di un vento stellare: il
profilo di assorbimento è spostato verso il blu di circa -70 km/s rispetto al valore della
quiescenza del ’99 e deve trattarsi di un effetto dinamico poiché le velocità relative delle
due stelle sono molto basse per provocare un effetto di fase tanto elevato. Il core subisce
un allargamento simmetrico analogo, circa ± 70 km/s.
Data Fase di Vrad Vrad Vrad Intensità Intensità Intensità
JD (2440000+) attività P1 D P2 P1 D P2
49199 outburst -203 -152 -71 12 8 18
51334 quiescenza -171 -135 -74 12 11 22
53597 outburst -184 -135 -55 7 5 13
Tabella 5.1: Velocità radiali e intensità del profilo in corrispondenza dei picchi doppi
di Hα (P1 e P2) e dell’assorbimento centrale per i tre dati a disposizione con profilo a
doppio picco.
In figura 5.3 è mostrata la posizione relativa della regione nebulare rispetto alla gi-
gante, come dedotta dalla differenza di fase tra le effemeridi spettroscopiche e quelle
ricavate dalla modulazione della magnitudine U. La zona tratteggiata rappresenta la
nebulosa che è asimmetrica rispetto all’asse del sistema; bisogna precisare che il disegno
non intende riprodurre la conformazione della regione nebulare ma soltanto dare un’indi-
cazione della posizione relativa delle tre componenti (gigante, nana e nebulosa) nel corso
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Figura 5.2: Profili ad media risoluzione di Hα in funzione della velocità radiale per le
date MJD 49199 (picco 1993, φ = 0.88, linea spessa tratto punto), MJD 49528 (picco
1994, φ = 0.48, linea continua), MJD 49935 (picco 1995, φ = 0.22, linea continua spessa),
MJD 2450631 (picco 1997, φ = 0.49, linea tratteggiata), MJD 2451035 (picco 1998, φ =
0.32, linea tratto punto sottile).
dell’orbita. Le fasi orbitali corrispondenti alla presenza dei tre avvallamenti in Hα cor-
rispondono ad una posizione della gigante compresa tra la fase 0.0 (Umin) mostrata in
figura 5.3 e la fase ≈ 1.15. Parte del vento della gigante, quando essa si sovrappone tra
osservatore e nebulosa, potrebbe dar luogo all’assorbimento osservato.
Andando a confrontare i profili per i picchi del 1993-94-95-97-98 (figura 5.2) si vede
che per le ali non vi sono variazioni tra il 1994 e il 1995 mentre in tutte le altre fasi attive
si assiste ad un ulteriore allargamento. La parte centrale del profilo è invece quella che
mostra una variabilità piuttosto imprevedibile. Nel 1997 si assiste ad un allargamento
verso il rosso rispetto al 1995, verso il blu per tutti i profili rispetto al 1994.
Se assumiamo che, come suggerito da Ikeda & Tamura (2004), le ali siano formate
nel vento della nana bianca possiamo trarre alcune conclusioni: le ali restano invariate
rispetto al periodo quiescente sia negli outburst del 1994 che nel 1995, mentre subiscono
un allargamento di pochi centinaia di km/s nei pressi dei picchi 1993-97-98. Questa
suddivisione rispecchia esattamente quella fatta per l’andamento delle EW(R1): nel
1994-95 le EW al picco si caratterizzano per essere minime, mentre sono massime per gli
altri picchi menzionati. Quindi, sempre accettando l’ipotesi di Ikeda & Tamura (2004),
sarebbe plausibile confermare anche da questo punto di vista la presenza di due diverse
cause di outburst in AG Dra che si manifestano con una diversa fenomenologia: uno in cui
le EW e le intensità delle righe di emissione Raman scendono sotto il valore quiescente
nei quali non sembra esserci sviluppo del vento della WD, l’altro in cui invece ad un
aumento delle righe corrisponde lo sviluppo di un vento della componente calda.
Nei pannelli 5.5 e 5.6 sono mostrati i profili Hα in funzione rispettivamente della fase
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Figura 5.3: Schema della configurazione orbitale di AG Dra ricavata dalle effemeridi di
Meinunger (1979) e Fekel et al. (2000). La fase 0.0 orbitale è spostata di circa ∆φ=0.1
rispetto a quella corrispondente ai minimi in magnitudine U.
orbitale e del tempo. In entrambe le figure le immagini a sinistra rappresentano i profili
completi visualizzati tra ± 500 km/s, a destra invece le ali (intensità relative al continuo
minori di 4) tra ± 1000. Tutti gli spettri sono normalizzati al continuo. Il picco della
riga si sposta verso il rosso o il blu a prescindere dalla fase orbitale e analogamente non si
trova una correlazione tra profilo generale e fase. Come già rilevato dall’analisi dei singoli
profili, si nota che in fase compresa tra 0.7 e 0.9 (gigante in congiunzione inferiore a φ
= 0.75) si ha la concentrazione dei profili a doppio picco, mentre tra 0.9 e 0.1 sembrano
concentrarsi i profili più intensi verso il blu, ovvero quelli con una spalla piuttosto alta. I
picchi più intensi nel nostro campione stanno tra 0.0 e 0.6, fasi in cui la gigante giace nel
semipiano opposto dell’orbita rispetto all’osservatore. Se accettiamo che il campione di
dati per ogni fase orbitale abbia una distribuzione casuale tra le fasi di attività, questo
comportamento confermerebbe l’effetto di estinzione delle righe Balmer ogni volta che la
gigante si trova davanti al sistema.
Analizzando l’andamento temporale del core si vede che le variazioni maggiori nell’in-
tensità del profilo sono attese a lunghezze d’onda minori. Studiando l’andamento della
velocità del picco si può notare uno spostamento che potrebbe avere una periodicità che
non può essere quella orbitale, come suggerito dal pannello precedente. Tuttavia sarebbe
necessario eseguire misure sistematiche di velocità radiale per tutti gli spettri per poter
confermare questa ipotesi e ricavare l’eventuale andamento.
Le ali (pannello a destra figure 5.5 e 5.6) risultano sempre piuttosto simmetriche; le
basi del core (zone luminose dello spettro nella stessa figura) sono centrate su un valore
meno variabile nel tempo rispetto ai picchi attorno alla velocità radiale del sistema. La
simmetria della parte meno intensa dei profili sembra confermare che il meccanismo che
crea asimmetria nei picchi sia autoassorbimento (Tomov & Tomova (2002)).
Anche per Hβ (figura 5.7) è possibile confermare quanto detto per Hα in merito
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Figura 5.4: Profili ad alta risoluzione delle righe Balmer dell’idrogeno. A partire dall’alto:
Hα, Hβ, Hδ, H e Hζ (λ3889.049 mescolata con il profilo di He I λ3888.65). Spettro
TNG del 2005.
all’allargamento durante la fase attiva: nel 2005 sia il profilo stretto che le ali si allargano
in modo considerevole. Mancano i dati per la fase attiva precedente ma nel 2007 si
assiste ad un lieve aumento di larghezza delle ali. Per quanto riguarda il comportamento
dell’assorbimento del profilo stretto, sembra che come per Hα, esso passi da un profilo
netto alla fase 0.89, trasformandosi in ‘spalla’ a 0.96 che poi si attenua fino a 0.24 per
scomparire definitivamente a circa 0.3, in cui entrambi i profili a disposizione appaiono
simmetrici.
Nell’outburst 2005 (figura 5.4) le altre righe Balmer mostrano tutte l’assorbimento
-170 Km/s, spostati verso il blu di circa 30 km/s una volta corretto lo spettro per la
velocità eliocentrica, lo stesso ordine di grandezza stimato per la velocità del vento della
gigante. La distanza tra i picchi aumenta gradualmente da Hζ ad Hα. Nell’ipotesi di
autoassorbimento ciò potrebbe indicare un effetto di assorbimento maggiore per le righe
Balmer a lunghezza d’onda maggiore.
5.2 Profili Hα e Hβ 149
Figura 5.5: Profili di Hα suddivisi per la fase orbitale. I profili sono suddivisi per valori
di φ tale che n/10 ≤ φ ≤ (n+1)/10, con n = 0 a partire dal basso. Tutti i profili sono
visualizzati in funzione della velocità radiale e le bande verticali bianche corrispondono al
massimo valore di intensità della riga. A sinistra: profili tra -500 e 500 km s−1. A destra:
profili tra -1000 e 1000 km s−1 visualizzati per intensità relative al continuo minori di 4.
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Figura 5.6: Profili di Hα (direzione orizzontale) in velocità radiale in funzione del tempo
(direzione verticale). Il tempo cresce dal basso verso l’alto da MJD 49030 a MJD 56627
con un passo di 10 giorni/pixel. Figura a sinistra: spettri normalizzati al continuo
visualizzati tra -500 e 500 km s−1. Figura a destra: spettri normalizzati al continuo
visualizzati tra -1000 e 1000 km s−1 visualizzati per intensità relative al continuo minori
di 4.
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Figura 5.7: Profili di Hβ. Pannello a): a partire dal primo grafico a sinistra: TNG 2003,
2004 e 2005 (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å). Pannello b): nel primo grafico in alto a sinistra spettro
HST (∆λ ≈ 0.19 Å), nei successivi spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å). Le linee spesse
rappresentano lo spettro ridotto al continuo (linee sottili) moltiplicato per un fattore 10.
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Figura 5.8: Profili di Hα. Pannello a): a partire dal primo grafico in alto a sinistra: Ritter
(∆λ ≈ 0.06 Å),TNG 2003, 2004 e 2005 (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å). Pannello b): a partire dal
primo grafico in alto a sinistra: HST (∆λ ≈ 0.19 Å) e Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å). Le
linee spesse rappresentano lo spettro ridotto al continuo (linee sottili) moltiplicato per
un fattore 15. Le ali dello spettro 2005 non sono visualizzate per i problemi di estrazione
tra più ordini dello spettro TNG discussi nel testo.
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Figura 5.9: Profili di Hα (Asiago, ∆λ ≈ 0.4 Å). Le linee spesse rappresentano lo spettro
ridotto al continuo (linee sottili) moltiplicato per un fattore 15.
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Figura 5.10: Profili di Hα (Asiago, ∆λ ≈ 0.4 Å). Le linee spesse rappresentano lo spettro
ridotto al continuo (linee sottili) moltiplicato per un fattore 15.
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Figura 5.11: Profili di Hα (Asiago, ∆λ ≈ 0.4 Å). Le linee spesse rappresentano lo spettro
ridotto al continuo (linee sottili) moltiplicato per un fattore 15.
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Figura 5.12: Profili di Hα (Ondřejov, ∆λ ≈ 0.26 Å). Le linee spesse rappresentano lo
spettro ridotto al continuo (linee sottili) moltiplicato per un fattore 15.
5.3 Profili Raman O VI 157
5.3 Profili Raman O VI
Figura 5.13: Geometria schematica dello scattering per i sistemi simbiotici. Il cerchio
grande in basso rappresenta la gigante circondata da una regione H0. La WD è rappre-
sentata da un punto nero e la regione ombreggiata rappresenta la zona di formazione dei
fotoni O VI con indicazione del flusso. Tratto da Schmid et al. (1999).
Lo studio dei profili Raman ci dà una visione diretta in banda ottica di ciò che nella
stella avviene nell’UV e che sarebbe quindi impossibile da verificare con i soli spettri da
terra. Inoltre la formazione dei profili per queste righe non dipende soltanto dal moto
della regione di emissione O VI rispetto all’osservatore, ma anche e soprattutto dal moto
relativo tra regione di emissione e regione neutra di scattering.
Come abbiamo visto nel capitolo introduttivo (sezione 1.3.1) i profili Raman sono
allargati in lunghezza d’onda rispetto a quelli originari nel FUV, arrivando ad estendersi
nell’ottico fino a valori di velocità radiale di circa ± 800 km/s rispetto alla lunghezza
d’onda centrale della riga. Nelle stelle simbiotiche è frequente un profilo delle righe
Raman O VI di tipo multipicco. Schmid et al. (1999) avanzano la possibilità che per
alcuni sistemi non si tratti di un effetto di assorbimento, bensì di una provenienza da due
diverse regioni nebulari delle righe ultraviolette O VI. In figura 5.13 nel pannello a destra
è raffigurata la geometria ipotizzata da diversi autori per AG Dra (Mikolajewska et al.,
1995; Schmid et al., 1999; Young et al., 2005; Shore et al., 2010), una parte nel vento
della gigante e una a circondare la WD. Secondo Schmid et al. (1999), se buona parte
dei fotoni O VI provenissero dalla regione immersa nella zona neutra si spiegherebbe
naturalmente la grande efficienza di conversione dei fotoni Raman per questo e gli altri
sistemi con caratteristiche analoghe.
Assumendo valida l’ipotesi di una tale geometria della regione ionizzata, non è chiaro
però da quali zone provengano le righe di ricombinazione delle altre specie di ioni. È
possibile pensare che i due picchi mostrati in molti spettri Raman di AG Dra rispecchino
proprio la diversa provenienza dei fotoni O VI scatterati Raman, parte dal vento della
nana bianca (profilo rosso) e parte dalla regione di nebulosa vicina al vento neutro della
gigante (profilo blu).
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Per i dati di Ondřejov (Shore et al., 2010) abbiamo decomposto in due profili gaussiani
la riga O VI 6825 (figura 5.15). In figura 5.14 è mostrato l’andamento di velocità radiale
di picco e EW dei due profili per questi spettri; il primo dato è di quiescenza, mentre i
seguenti si dividono tra le discese dagli outburst del 2007 e 2008, tranne in MJD 54364 in
cui la luminosità sale verso il picco 2008. Entrambe le componenti hanno valori assoluti
di velocità radiale massimi in corrispondenza del primo dato del 2007, in pieno declino
dal picco. Successivamente la componente nel blu continua a ridurre la propria velocità
media con un’escursione di circa 200 km/s mentre quella rossa oscilla entro 50 km/s.
Bisogna precisare che la nostra trattazione considera l’ipotesi che i profili non siano
realmente formati da due componenti gaussiane. In questo caso questi risultati potreb-
bero comunque essere indicativi di una generica variazione del profilo di riga.
Per le variazioni in EW sembra invece che la componente rossa sia quella più variabile
con un intensità relativa al continuo V che decresce rapidamente allo scemare della
luminosità.
Dai pannelli 5.17, che includono tutti i profili a media e alta risoluzione, si vede
che l’intensità al picco varia nel tempo in modo simile a EW, essendo massima per gli
outburst del 1993, 1995 e 2005, e che l’aumento di EW è dovuto, al contrario che per
Hα, non ad allargamento ma all’aumento dell’intensità relativa al continuo.
In corrispondenza di alcuni profili R1 si hanno anche quelli di Raman O VI 7082 Å
(figura 5.18). Anche se l’andamento generale è simile, nella compagna Raman verso il
rosso ci sono diversi assorbimenti atomici e molecolari che ne modificano il profilo, sia
nell’ottico che nella riga originale 1038 Å (Young et al., 2005, ad esempio) differenziandola
da R1.
(a) (b)
Figura 5.14: Andamento temporale della velocità radiale di picco (pannello a)) e di
EW (pannello b)) dei due profili gaussiani rosso (più) e blu (asterisco) ricavati dalla
scomposizione dei profili Raman 6825 di Ondřejov.
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Figura 5.15: Decomposizione guassiana delle righe Raman O VI 6825 per gli spettri di
Ondřejov.
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Figura 5.16: Profili di Raman O VI 6825 suddivisi per la fase orbitale. I profili sono
suddivisi per valori di φ tale che n/10 ≤ φ ≤ (n+1)/10, con n = 0 a partire dal basso.
Tutti i profili sono visualizzati in funzione della velocità radiale tra -1000 e 1000 km s−1
e le bande verticali bianche corrispondono al picco di intensità della riga.
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Figura 5.17: Profili di Raman O VI 6825 (direzione orizzontale) normalizzati al continuo
in velocità radiale tra -1000 e 1000 km s−1 in funzione del tempo (direzione verticale).
Il tempo cresce dal basso verso l’alto da MJD 49030 a MJD 56627 con un passo di 10
giorni/pixel.
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Figura 5.18: Profili Raman O VI 7082 Å. Pannello a): a partire dal primo grafico in
alto a sinistra: TNG 2000, 2003, 2004 e 2005 (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å). Pannello b): Asiago
(∆λ ≈ 0.4 Å).
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Figura 5.19: Profili di Raman O VI λ6825. Pannello a): a partire dal primo grafico in
alto a sinistra: TNG 2000, 2003, 2004 e 2005 (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å). Pannello b): primo
in alto a sinistra spettro HST (∆λ ≈ 0.19 Å), il resto spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18
Å).
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Figura 5.20: Profili Raman O VI 6825 Å (Asiago, ∆λ ≈ 0.4 Å).
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Figura 5.21: Profili Raman O VI 6825 Å (Asiago, ∆λ ≈ 0.4 Å).
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Figura 5.22: Profili Raman O VI 6825 Å (Asiago, ∆λ ≈ 0.4 Å).
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Figura 5.23: Profili Raman O VI 6825 Å (Ondřejov, ∆λ ≈ 0.26 Å).
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5.4 Profili di He I
Purtroppo per i profili di He I non abbiamo una copertura sufficiente di spettri a
risoluzione medio-alta del periodo di attività degli anni novanta e perciò non ci è possibile
verificare che cosa accade alle righe di risonanza dell’elio rispetto alla Hα.
Disponiamo invece di spettri a media risoluzione per gli outburst 2007-2008, anche se
nel periodo di declino dall’outburst principale e da quello secondario, ed uno TNG per il
picco del 2005. In tutti i profili di He I del 2005 si nota la formazione di una componente
allargata spostata fino ad oltre 100 km/s verso il rosso rispetto alla lunghezza d’onda a
riposo, tipica di una regione in espansione.
Nei profili più intensi è anche visibile un avvallamento, più marcato nei due tripletti
λ5876 e λ7065, che potrebbe essere dovuto ad autoassorbimento ma in figura 5.24 si vede
come la velocità radiale del centroide vari da profilo a profilo. Le uniche analogie riscon-
trabili sono tra i singoletti e tripletti corrispondenti allo stesso salto di livello energetico
(4922 - 4713 e 6678-5876 ) che hanno profili confrontabili tra loro. La mancanza di una
casistica sufficiente non permette di capire se si tratti di un comportamento sistematico e
dunque significativo. Tuttavia è indubbio che nell’outburst del 2005 vi sia la formazione
di un vento, presumibilmente della WD, e che le righe di risonanza dell’He I si formino a
profondità diverse di questo vento a seconda del popolamento relativo dei livelli iniziali
nelle varie zone.
Ricordiamo che per il dato TNG 2005 la fase orbitale è φ = 0.89 ed è quindi possibile
che gli avvallamenti nei profili He I siano da ricondurre alle stesse cause di quelli osser-
vati per la Hα. Potrebbe trattarsi anche dell’assorbimento dovuto ad un profilo P Cyg
mascherato da una seconda componente più stretta, magari proveniente dalla regione
nebulare nel vento della gigante e che vediamo anche in quiescenza.
Anche per il dato 2007 esiste un allargamento sistematico in tutte le righe He I ma
apparentemente più simmetrico del 2005 (la risoluzione però è ridotta di un fattore 5)
ed uno spostamento verso il blu di tutti i profili.
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Figura 5.24: Profili di He I dello spettro TNG 2005. Pannello a): singoletti di He I, a par-
tire dal basso λ4388, 4922, 5016, 5048 e 6678. Pannello b): tripletti, a partire dal basso
λ4713, 5876, 7065. Lo shift verticale è stato introdotto per motivi di visualizzazione.
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Figura 5.25: Profili del singoletto di He I λ4922. Pannello a): a partire dall’alto a sinistra
spettri TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003, NOT (∆λ ≈ 0.019 Å), TNG 2004 e
2005. Pannello b): spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.26: Profili del singoletto di He I λ5016. Pannello a): a partire dall’alto a sinistra
spettri TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003, NOT (∆λ ≈ 0.019 Å), TNG 2004 e
2005. Pannello b): spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.27: Profili del singoletto di He I λ5048. Pannello a): a partire dall’alto a sinistra
spettri TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003, NOT (∆λ ≈ 0.019 Å), TNG 2004 e
2005. Pannello b): spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.28: Profili del singoletto di He I λ6678. Pannello a): a partire dall’alto a sinistra
spettri TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003, 2004 e 2005. Pannello b): spettri di
Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.29: Profili del singoletto di He I λ4388. Spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å)
e TNG 2005 (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å).
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Figura 5.30: Profili del tripletto di He I λ4713. Pannello a): a partire dall’alto a sinistra
spettri TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003 (nel lato blu del profilo è visibile
un’irregolarità non fisica dovuta all’estrazione), NOT (∆λ ≈ 0.019 Å) e TNG 2004 e
2005. Pannello b): spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.31: Profili del tripletto di He I λ5876. A partire dall’alto a sinistra spettri TNG
(∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003, 2004 e 2005 e NOT (terzo grafico, ∆λ ≈ 0.019 Å);
nel pannello inferiore spettri di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.32: Profili del tripletto di He I λ7065. Pannello a): a partire dall’alto a sinistra
spettri TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) del 2000 e 2003, 2004 e 2005. Pannello a): profili del
tripletto di He I λ4471: a partire dall’alto a sinistra, spettri di NOT (∆λ ≈ 0.019 Å),
Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å) e TNG 2005 (secondo grafico della riga centrale).
178 Profili di riga
Figura 5.33: Profili di He II λ 4686 (a sinistra) e He II 5412 (a destra). I profili He II
4686 sono visualizzati anche moltiplicati per un fattore 15 per favorire la visualizzazione
delle ali. Spettri del 16/06/2004 (quiescenza, linea tratto-punto), 14/08/2005 (linea
tratteggiata) e 28/09/2007 (linea continua).
5.5 Profili di He II
Anche per He II disponiamo di spettri ottici successivi al 2000, per λ4686 e λ5412. I
profili di He II sembrano avere una sola componente di andamento gaussiano e mancano
della componente allargata osservata per le righe Balmer e delle sottostrutture dell’He I.
Le He II 4686 sono simmetriche, ad esclusione dell’evento del 2005, mentre le He II 5412
hanno un assorbimento nel lato blu probabilmente fotosferico che sparisce nel 2007.
Nelle due date di outburst MJD 53597 (picco 2005) e MJD 54372 (minimo tra i picchi
2007-08) le righe di He II 4686 subiscono un forte allargamento nelle ali, più marcato
verso il blu per la data più recente (figura 5.33); anche il core della riga è allargato ma
in modo asimmetrico nel 2005, con una evidente coda rossa. Lo spettro del 2005 ha
una intensità di picco massima rispetto a tutti gli altri dati di risoluzione comparabile.
Quello del 2007 risulta tra i meno piccati ed è più basso e allargato anche rispetto alla
quiescenza (l’effetto della risoluzione è trascurabile). Lo stesso comportamento è seguito
dalla He II 5412 (figura 5.36); manca il dato del 2005 per questa riga.
Gli spettri IUE mostrano profili He II 1640 simmetrici e privi di assorbimenti che in
corrispondenza di ogni outburst sviluppano una forte componente allargata assente in
quiescenza.
Ricordiamo che molti di questi spettri sono sovraesposti relativamente alla He II
(indicati nei pannelli con un asterisco), che è la riga più intensa nell’intervallo IUE SWP,
e sono quindi ottimi per mostrare la componente a bassa intensità con SNR (rapporto
segnale-rumore) molto basso ma non forniscono un profilo attendibile per il core delle
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Figura 5.34: Profili di He II λ 1640. Spettri IUE del JD 2448225 (quiescenza 1990, linea
tratto-punto), JD 2449532 (outburst 1994, linea tratteggiata) e JD 2449927 (outburst
1995, linea continua).
righe, almeno per la regione del picco. Per molte date sono state eseguite misure con
diversi valori di esposizione in corrispondenza della quali possiamo quindi avere una
buona visione di entrambe le componenti.
Viotti et al. (1983) escludono che le ali allargate provengano da scattering Thomson
della He II 1640 ma questa valutazione potrebbe risentire della sottostima della distanza
del sistema utilizzata (700 pc anziché 2500 pc) poiché si basa sulla valutazione della
misura di emissione. Skopal et al. (2009) invece ritengono che si tratti proprio di scat-
tering elettronico, lo stesso che in attività allarga anche le basi del doppietto FUV di O
VI. Una maggiore presenza di elettroni liberi a seguito di un aumento della ionizzazione
della materia potrebbe giustificare queste osservazioni.
In molti spettri è visibile nel lato rosso la più debole riga O I 1641, che viene inglobata
nel profilo della He II quando le ali di quest’ultima sono molto intense. La riga O I
si forma in zone di ricombinazione dell’idrogeno poiché ha potenziale di ionizzazione di
poco superiore e la sua intensità sembra correlata con quella della riga Raman per diversi
sistemi simbiotici analizzati (Shore & Wahlgren, 2010).
Tra gli spettri IUE due sono quasi contemporanei ai profili di Asiago per Hα e Raman
6825 nei picchi 1994 (JD 2449532) e 1995 (JD 2449927) (figura 5.34). Il primo è il
più intenso mai rilevato da IUE per AG Dra, il secondo, di media intensità, presenta
un’asimmetria verso il rosso. Entrambi hanno profili del core più larghi rispetto alla
quiescenza di almeno ± 50 km/s.
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Figura 5.35: Profili di He II λ 4686. Pannello a): a partire dal primo grafico in alto
a sinistra: TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) 2000 e 2003 (nel lato rosso del profilo è visibile
un’irregolarità non fisica dovuta all’estrazione), NOT (∆λ ≈ 0.019 Å) e TNG 2004 e
2005. Pannello b): primo spettro in alto a sinistra HST (∆λ ≈ 0.19 Å), successivi di
Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å). Le linee spesse rappresentano lo spettro ridotto al continuo
(linee sottili) moltiplicato per un fattore 15.
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Figura 5.36: Profili di He II λ 5412. Pannello a): a partire dal primo grafico in alto a
sinistra TNG (∆λ ≈ 0.024-0.07 Å) 2000 e 2003, NOT (∆λ ≈ 0.019 Å) e TNG 2004 e
2005. Lo spettro TNG 2000 è affetto da errore dovuto ad estrazione che non deve essere
scambiato per assorbimento. Pannello b): primo spettro in alto a sinistra HST (∆λ ≈
0.19 Å), successivi di Catania (∆λ ≈ 0.11-0.18 Å).
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Figura 5.37: Profili di He II λ1640. Dati IUE. Gli spettri che presentano almeno un pixel
saturato sono indicati con un asterisco.
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Figura 5.38: Profili di He II λ1640. Dati IUE. Gli spettri che presentano almeno un pixel
saturato sono indicati con un asterisco.
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Figura 5.39: Profili di He II λ1640. Gli spettri calibrati in flusso (linea sottile) sono stati
moltiplicati per un fattore 50 per favorire la visualizzazione delle ali (linea spessa). Le
variazioni dovute al rumore nelle ali sono state attenuate con uno smooth della funzione.
Dati IUE.
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Figura 5.40: Profili di He II λ1640. Gli spettri calibrati in flusso (linea sottile) sono stati
moltiplicati per un fattore 50 per favorire la visualizzazione delle ali (linea spessa). Le
variazioni dovute al rumore nelle ali sono state attenuate con uno smooth della funzione.
Dati IUE.
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Capitolo 6
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Figura 6.1: Curva di luce interpolata di AG Dra a partire da settem-
bre 1980 fino ad oggi in bande U (linea continua), B (linea tratto-punto),
V (linea tratteggiata). Dati fotometrici di Shore et al. (2010) e Skopal
(http://www.ta3.sk/˜astrskop/symbphot/ag_dra/ag_dra.dat).
Prima di passare alla discussione dei risultati ottenuti in questo lavoro, può essere
utile rianalizzare il comportamento generale del sistema degli ultimi 30 anni in cui è stato
costantemente monitorato a livello fotometrico.
Le fasi attive di AG Dra sono definite in base all’analisi della curva visuale. Tuttavia
nelle bande U e B, che ricordiamo sono quelle maggiormente indicative della ricombi-
nazione nebulare, è più semplice riconoscere periodi in cui le magnitudini di discostano
dal valore quiescente. In figura 6.1 è presentata la fotometria UBV di AG Dra a partire
da settembre 1980 fino ad oggi. Se definiamo la quiescenza, come abbiamo fatto per
lo studio delle periodicità delle righe di emissione, per i valori di U>11, si vede che la
stella trascorre in stato quiescente meno della metà del tempo. In base alla definizione
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standard basata sulla fotometria visuale l’attività di AG Dra ricorre ogni 14-15 anni con
periodi consecutivi di outburst di circa 6 anni, poco meno di un terzo del tempo totale.
La visione dello stato cambia radicalmente in banda U. L’ultima fase attiva non è stata
realmente preceduta da una lunga quiescenza, piuttosto da una serie di outburst nascosti,
cioè non così significativi in banda visibile ma la cui variabilità nell’ottico lontano rivela
una forte instabilità del sistema.
I picchi degli outburst in U distano l’uno dall’altro da 300 a 400 giorni, in particolare
tra JD 2452000 e JD 2454000, in cui troviamo la più alta concentrazione di outburst
nascosti, la media si assesta su 353 giorni con deviazione standard di circa 20 giorni.
Questo periodo è dello stesso ordine di grandezza di quello riconosciuto da Gális et al.
(1999) e giustificato da questi autori con la pulsazione non radiale della gigante. I tempi
di evoluzione degli outburts nascosti vanno da circa 100 giorni a 200, lo stesso tempo
scala di alcuni outburst visibili (ad esempio del 1997 e 1998).
6.1 Fasi di quiescenza
In fase quiescente il flusso integrato nelle varie bande è modulato con l’orbita. La banda
U è quella che subisce oscillazioni più marcate, ≈ 0.8 magnitudini corrispondente ad un
flusso U circa doppio in congiunzione inferiore della nana bianca, mentre i flussi B e V
variano rispettivamente di circa il 20% e il 10%. Se in parte queste variazioni possono
essere dovute ad un effetto di riflessione da parte del vento della gigante della radiazione
della nana bianca, è più probabile che l’effetto maggiore sia dovuto alla variazione di
profondità ottica della regione di materia circumstellare che la radiazione proveniente
dalla nebulosa, ed in parte dalla WD, deve attraversare. Il fatto che in B e in V le
oscillazioni siano meno accentuate deriva dal forte contributo della gigante K di AG
Dra in queste bande che praticamente si annulla in U. Se l’interpretazione è corretta ci
dobbiamo aspettare una modulazione orbitale anche delle righe di emissione più soggette
a variazioni di profondità ottica.
Le nostre analisi hanno mostrato che in quiescenza (U>11) esiste una generale cor-
relazione positiva tra le intensità delle righe di emissione e i flussi di banda. L’aumen-
to sistematico della EW di He I 6678 in attività indica che la regione di formazione
corrispondente è fortemente influenzata dall’attività della nana bianca.
Le intensità delle righe di emissione Hα e He I 6678 mostrano una modulazione
orbitale con minimo in corrispondenza dei minimi di magnitudine U e più accentuata in
EW che in flusso. La regione nebulare contribuisce al flusso V e può quindi far aumentare
le oscillazioni di EW per un effetto di abbassamento del continuo globale alla base delle
due righe, ma la modulazione in flusso è reale. I minimi periodici dell’intensità di Hα
sono più stretti di quelli dell’elio e potrebbero indicare la formazione in due diverse
regioni del sistema oppure un’estinzione differenziale per la Hα rispetto alle righe He I
quando la gigante è in fronte al sistema.
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Esiste uno sfasamento tra effemeridi spettroscopiche e fotometriche di circa 0.1 Porb
che potrebbe riflettere una asimmetria nella regione nebulare eventualmente dovuta
all’effetto di trascinamento della nebulosa nella rotazione del sistema.
La riga Raman O VI 6825 ha una ridottissima modulazione orbitale in EW; il flusso
della R1 sembra avere minimi sia in congiunzione inferiore che superiore della gigante,
come se la regione di formazione del doppietto UV e/o di scattering avessero una geome-
tria simmetrica rispetto l’asse del sistema, ma la modulazione non è abbastanza netta
da poter essere confermata.
L’effetto di modulazione orbitale può essere spiegato tenendo conto dell’estinzione da
parte del vento della gigante ogni volta che essa si trova in fronte alla nana bianca e alla
eventuale ‘scia’ di nebulosa associata. La riga Raman non presenta una modulazione
di questo tipo poiché ha profondità ottica molto bassa provenendo da una transizione
che coinvolge un livello virtuale dell’idrogeno. Qualunque sia la zona di provenienza
dei fotoni O VI ultravioletti, lo scattering Raman avviene in una zona neutra nei pressi
della gigante e da qui i fotoni vengono diffusi fino ad arrivare anche all’osservatore. La
presenza della modulazione per le sole righe a bassa ionizzazione, e non per le O VI,
richiede che il meccanismo di estinzione che vale per le prime non sia efficiente per i
fotoni Raman.
Lo scattering elettronico è una possibile causa di estinzione: esso deve necessaria-
mente avvenire in regioni altamente ionizzate quali la regione concava che si forma nel
vento della gigante nel lato che si affaccia sulla nana bianca. Quando la gigante è in fronte
al sistema, i fotoni Hα e He II devono attraversare questa regione prima di raggiungere
l’osservatore e vengono diffusi, facendo rilevare una intensità monocromatica minore.
Invece i fotoni scatterati Raman si trovano già in una regione neutra e raggiungono
l’osservatore senza essere assorbiti da altri meccanismi.
6.2 Gli outburst di AG Dra
In attività, secondo la banda U, l’intensità delle righe di emissione risulta guidata dal
singolo outburst. Tuttavia una modulazione orbitale è visibile nei flussi della He I 6678
e condiziona anche i valori di EW massima di Hα e R1.
Cosa forse più significativa è che Hα, He II λ4686, Raman O VI e He I λ6678 sono
parzialmente modulate secondo le effemeridi di Gális et al. (1999) anche se, anche in
questo caso, sono i singoli outburst a guidare le intensità delle emissioni. Se accettiamo
l’ipotesi che esistano pulsazioni non radiali della stella fredda, potrebbero crearsi dei gusci
di densità maggiore modulati con questo periodo che si riflettono nell’intensità delle righe
di emissione, ma esistono altri meccanismi che potrebbero creare piccole variazioni nella
velocità radiale della fotosfera della gigante ad un periodo diverso da quello orbitale, per
esempio nel caso di eccentricità non esattamente nulla.
A differenza dei risultati noti dalla letteratura, i nostri dati suggeriscono che in at-
tività non vi sia una relazione univoca di correlazione tra magnitudini e flussi quanto
piuttosto la definizione di un limite minimo per l’intensità di He I e Hα, e forse He II,
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che possono assumere valori molto diversi per diverse magnitudini. La R1 per la prima
volta sparisce nel 2007, evidenziando la presenza di periodi di anticorrelazione con la
luminosità. L’anticorrelazione tra luminosità in banda U e larghezza equivalente del-
la riga Raman per valori di magnitudine U< 10.5, finora mai riportata in letteratura,
potrebbe riflettere una diminuzione del flusso di fotoni scatterati Raman dovuta ad una
diminuzione dell’idrogeno neutro e/o ad un improvvisa mancanza di fotoni ionizzanti a
seguito della ridistribuzione energetica del sistema.
L’andamento delle larghezze equivalenti e dei flussi delle righe di emissione di AG Dra
conferma la presenza di due diverse tipologie di outburst: al picco degli outburst definiti
caldi (1993, 1997, 1998) le righe sono molto più intense che in quiescenza e seguono un
comportamento correlato con la luminosità.
Per quelli classificati come freddi del 1994 e 1995 (González-Riestra et al., 1999) il
flusso e la larghezza equivalente al picco di luminosità della riga Raman O VI 6825 Å
scendono sotto i valori di quiescenza, probabilmente per un effetto combinato tra la
diminuzione del flusso di fotoni O VI e del numero di atomi di idrogeno neutro attorno
alla regione O5+. Nell’outburst del 1995, per il quale abbiamo una copertura completa
del declino, la riga Raman varia in anticorrelazione con la luminosità visuale, a differenza
di Hα, He I 6678 e He II 4686. La He I 6678 è meno intensa negli outburst del 1994-95
che in quelli caldi del 1997-98.
La differenziazione sembra esistere anche nel profilo allargato delle ali della Hα: negli
outburst caldi coperti dai nostri dati si assiste ad un allargamento di poche centinaia di
km/s delle ali rispetto agli outburst freddi. Tuttavia il campione è esiguo e sarebbero
necessarie ulteriori verifiche per mostrare la sistematicità di questo comportamento.
I profili Hα durante gli ultimi outburst (2005 e 2007) mostrano estese ali, come
rilevato anche per le fasi attive precedenti (González-Riestra et al., 1999), e sia Hβ e He
II 4686 si allargano nel core e alla base.
In tutte le fasi attive, a prescindere dalla distinzione per tipologia di outburst, la riga
He II 1640 sviluppa ali oltre ± 2000 km/s assenti in quiescenza che Skopal et al. (2009)
attribuiscono a scattering Thomson dovuto all’aumento del numero di elettroni liberi.
L’effetto di scattering elettronico potrebbe essere anche la causa dell’allargamento del
core e delle ali delle righe Balmer e He II 4686.
In funzione dell’andamento delle EW(R1) e dell’analisi della curva di luce possiamo
classificare l’outburst principale del 2007 come freddo. L’elevato incremento in luminosità
visuale è compatibile con una redistribuzione energetica causata da una diminuzione
della temperatura, che può essere o meno accompagnata da un aumento della luminosità
bolometrica, oppure con un aumento a temperatura costante della luminosità totale. In
questo ultimo caso, se assumiamo che valga l’anticorrelazione con il flusso X rilevata per
tutte le precedenti fasi attive, dobbiamo considerare l’instaurarsi di un meccanismo che
aumenti l’opacità della radiazione più energetica.
Secondo Skopal et al. (2009) gli outburst freddi sono caratterizzati da un’espan-
sione della WD seguita da abbassamento della temperatura che potrebbe effettivamente
causare una redistribuzione energetica della radiazione stellare abbassando il numero di
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fotoni in grado di ionizzare lo ione O4+ ma la sparizione totale all’inizio dell’outburst
della riga R1 è compatibile anche con uno scenario di modifica dell’opacità del vento
della nana bianca che sopprime alla base i fotoni O VI ultravioletti. L’espansione della
materia attorno alla componente calda potrebbe spiegare l’allargamento simmetrico del
core e delle ali delle righe He I, He II e Balmer ed un generale spostamento del centroide
verso il blu. Secondo la diagnostica di Proga et al. (1994), basata sulle variazioni del
rapporto tra le intensità di He I 6678 e He I 5876, durante l’outburst 2007 potrebbero
essere effettivamente avvenute variazioni di densità della regione ionizzata.
L’outburst minore del 2005 è caratterizzato dalla formazione di strutture multi-picco
delle righe di He I spiegabili con la presenza di due (o più) componenti che potrebbero
derivare da regioni molto diverse tra loro: un eventuale profilo P Cyg potrebbe essere
mascherato dalla presenza di una componente stretta, quella mostrata anche in quiescen-
za, e rilevarsi attraverso lo sviluppo di una componente estesa verso il rosso fino a circa
100 km/s rispetto al picco stretto. Profili P Cyg sono stati osservati nel sistema varie
volte in outburst per le righe di risonanza di ioni ad alta ionizzazione, con velocità ter-
minali anche maggiori (fino a 700 km/s, González-Riestra et al. (1999)) e a volte anche
nelle righe UV in quiescenza, indicative di una regione di formazione in lenta espansione
probabilmente nel vento della gigante. I profili He I dello spettro 2005 sembrano di orig-
ine dinamica, indicativi di una espansione accelerata che sposta in modo differenziale
le righe emesse nelle zone a diversa velocità. L’allargamento asimmetrico verso il rosso
delle righe He II potrebbe avere la stessa origine anche se l’assorbimento per questa riga
è generalmente piuttosto ridotto per la bassa profondità ottica. La riga He II è molto
legata alla regione attorno alla gigante poiché si forma in zone ricche di ioni H++ ed un
un profilo strutturato dai moti della materia dovrebbe dare un’indicazione diretta del
vento della nana.
Le righe a ionizzazione minore, He I e Balmer, non sono così strettamente legate alla
regione attorno alla WD e potrebbero provenire da regioni più vicine alla componente
fredda o direttamente nel vento di quest’ultima. In caso di sviluppo di un vento della
nana bianca più intenso della quiescenza, la formazione di regioni di shock potrebbe rap-
presentare una nuova sorgente di ionizzazione per idrogeno e elio neutri e dare origine
a regioni transienti di ricombinazione. Le righe provenienti da questa eventuale regione
potrebbero avere così profili strutturati dinamicamente dai moti macroscopici della ma-
teria in shock. Un aumento del vento della nana bianca potrebbe anche incrementare
lo scattering elettronico nella regione in espansione dando luogo ai profili allargati che
vediamo nel 2005 e più attenutati nel 2007.
Al picco dell’evento 2005 i flussi di tutte le righe di emissione raggiungono valori tra i
maggiori riportati per AG Dra a fronte di un modesto aumento della magnitudine UBV.
La Hα viene attraversata da un largo assorbimento che affonda fino a metà altezza e
che influenza in misura minore anche le altre righe Balmer. Tutte le righe Balmer si
allargano di qualche decine di km/s. In discesa dal picco 2005 le righe dell’elio hanno
valori superiori a quattro volte il valore di quiescenza.
Inoltre, se consideriamo come diagnostico della temperatura della sorgente ionizzante
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il rapporto F(He II 4686)/F(Hβ) (Sokoloski et al., 2006), esso ha un aumento molto
rilevante in fase attiva 2005 in cui raggiunge 2.6 a fronte di un valore medio sia quiescente
che in outburst (1997, 1998, 2007) di 0.67/0.84. La mancanza di valori alti del rapporto
negli spettri acquisiti può anche essere dovuta ad una carenza di osservazioni a copertura
degli outburst. Dagli spettri HPOL sappiamo infatti che in salita verso il picco del 1994
il flusso della He II supera anche se di poco quello della Hβ ma dopo un mese, quando
l’emissione è massima, il rapporto è già invertito. Quindi è possibile che i periodi di
intensa emissione He II siano molto brevi e possano presentarsi per ogni outburst, ma
che non siano stati rilevati per un effetto di sottocampionamento.
Le varie diagnostiche utilizzate per la classificazione degli outburst ci consentono di
classificare caldo quello del 2005.
6.3 Autoassorbimento della riga Hα
Un altro aspetto da considerare che coinvolge la fase orbitale è quello relativo ai profili
delle righe Balmer. Il fatto che i profili in assorbimento siano centrati attorno a valori
comparabili con la velocità stimata per il vento della gigante, può essere un elemento
a favore dell’ipotesi di autoassorbimento. L’autoassorbimento delle righe Balmer neces-
sita di un numero considerevole di atomi allo stato eccitato n = 2. La popolazione di
questo livello è fortemente influenzata dall’opacità dei fotoni ultravioletti dell’idrogeno,
principalmente Lyα e Lyβ, che causano il pompaggio dei livelli eccitati rispetto al fonda-
mentale da cui gli elettroni successivamente decadono tramite cascata radiativa. In fase
quiescente generalmente gli assorbimenti sono meno marcati che in attività. In outburst
alcuni profili di assorbimento affondano e creano un profilo a doppio picco.
A prescindere dalla fase di attività, è evidente dalla suddivisione dei profili per in-
tervalli di fase orbitale, che l’intensità di picco è massima per fasi comprese tra circa 0.1
e 0.5, quando la gigante giace nel semipiano dell’orbita opposto rispetto all’osservatore,
e va affievolendosi man mano che la nana bianca si allontana lungo la linea di vista.
Anche se il sistema non è eclissante, l’assorbimento (o più generalmente l’estinzione) dei
fotoni Hα è, statisticamente, massimo per spettri acquisiti in uno stato contemporaneo
di attività e gigante in fronte al sistema.
Nel nostro numeroso campione di profili Hα gli assorbimenti maggiori e più profondi
sono per due profili contemporaneamente in fase di attività e in fase orbitale con la
gigante compresa tra la congiunzione inferiore (φ = 0.75) e φ ≈ 0.95. In fase quiescente
l’unico spettro che mostra profilo a doppio picco della Hα è in fase orbitale φ = 0.77; è
possibile che in attività un aumento di opacità Lyman sia seguito da un incremento del
numero di atomi di idrogeno in grado di assorbire le righe Balmer.
Ovviamente questa trattazione è di tipo statistico e non è detto che profili doppi-
amente piccati non possano formarsi quando la gigante è dietro alla nana bianca e/o
quando il sistema è in quiescenza, viceversa possono esserci fasi attive con la gigante in
congiunzione inferiore con core della Hα relativamente simmetrici.
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6.4 Efficienza dello scattering Raman
AG Dra ha comportamenti più imprevedibili di quanto finora si sia riscontrato. In
letteratura è stata valutata in quattro diversi momenti l’efficienza dello scattering Raman,
definita come il rapporto Y tra il numero di fotoni scatterati sul numero di fotoni originari
O VI, che sembra tra la più alta per i sistemi simbiotici analizzati. Il calcolo accurato
di Y prevede la correzione per l’assorbimento interstellare dei fotoni O VI, CISM e il
passaggio da flusso di energia a flusso numerico:
Y =
N(OV I)
N(Raman)
=
F (OV I) · CISM
F (Raman)
· λRaman
λOV I
(6.1)
dove N(O VI) è il numero totale di fotoni O VI, compresi quelli scatterati.
I vari autori che hanno stimato l’efficienza hanno usato tecniche di correzione diverse e
diversi indici di arrossamento E(B-V). Per evitare l’introduzione di effetti non sistematici,
possiamo valutare per il momento soltanto i rapporti tra i flussi non corretti. Ricordiamo
che la materia nebulare è otticamente sottile per i fotoni scatterati Raman poiché questo
processo di scattering coinvolge un livello virtuale dell’atomo di idrogeno neutro. Schmid
et al. (1999) dai dati di ORFEUS del 18/09/1993 (JD 2449249, BEFS) e 21/11/1996 (JD
2450409, TUES) misurano per O VI λ1032 rispettivamente 9.5 e 6.2 10−11 erg s−1 cm−2;
i flussi corrispettivi della R1 per spettri ottici contemporanei calibrati fotometricamente
in flusso sono 10.5 e 7.0 10−12 erg s−1 cm−2. Entrambi i rapporti si attestano sul valore
0.11.
Birriel et al. (2000) misurano per lo spettro FUV acquisito durante il volo di Astro-2
da HUT il 16/03/1995, F(O VI) = 7.2 10−11 erg s−1 cm−2 che dà un rapporto Raman/OVI
di 0.06. Il dato ricavato da Shore et al. (2010) grazie allo spettro FUSE del 2007 ha
richiesto una correzione del continuo UV a causa di un problema che lo strumento ha
avuto nel centramento della sorgente nella fenditura, e potrebbe rappresentare soltanto
un limite amssimo; l’efficienza calcolata dagli autori è paragonabile a quella di Schmid
et al. (1999).
Uno degli spettri ottici di Asiago preso in fase di assoluta quiescenza è contemporaneo
(16/03/2000, JD 2451620) ad un’acquisizione FUSE di AG Dra e permette di fare qualche
confronto tra i valori di efficienza che fino ad oggi sono stati valutati soltanto per le fasi
attive. Il nostro dato è quello che restituisce il valore di flusso minore sia per O VI λ1032,
4.8 10−11 erg s−1 cm−2, che per la R1, 3.86 10−12 erg s−1 cm−2, fatto compatibile con il
generale incremento del flusso delle righe di emissione in attività. Il rapporto tra i flussi
da noi ricavato è di 0.08, a metà tra i precedenti.
Passando alla correzione per l’estinzione interstellare, se usiamo il fattore di correzione
6.9 fornito da Shore et al. (2010) per il doppietto O VI , assumendo una estinzione visuale
media di E(B-V) = 0.11, possiamo trovare i corrispondenti valori di efficienza per tutte
la date, trascurando le correzione legate all’estinzione all’interno della stella. La nostra
efficienza risulta 7%, simile a quella trovata per i dati di Birriel et al. (2000), 6%, mentre
quella di ricavata dai flussi forniti da Schmid et al. (1999) è circa il 10%. Schmid et al.
(1999) e Birriel et al. (2000) valutando diversamente le correzioni da apportare al flusso
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della riga O VI, forniscono risultati molto divergenti di rispettivamente ≈ 49% ± 17-30%
e 14%.
La fase orbitale può giocare un ruolo nel calcolo dell’efficienza in quanto la riga
ultravioletta può essere diffusa o assorbita dalla materia circumstellare. Tuttavia le fasi
orbitali per gli spettri ultravioletti del 1993, 1995 e 1996 sono tutte tra 0.91 e 0.03 (gigante
in fronte per φ = 0.75) e le differenze riscontrate per l’efficienza devono rispecchiare una
variazione reale. Il nostro spettro invece ha la gigante all’opposizione (φ circa 0.20) e
quindi il flusso misurato per O VI 1032 ha verosimilmente un effetto minore dell’opacità
e l’applicazione delle corrette correzioni potrebbe abbassare ulteriormente la stima di Y
e risultare ancora più basso della stima di Birriel et al. (2000).
6.5 Problemi aperti
Le cause dell’attività in AG Dra sono ancora molto poco comprese. La suddivisione
tra outburst freddi e caldi tramite la fenomenologia collegata e le interpretazioni fornite
sono il primo passo nella comprensione del sistema. Restano però ancora oscure le
ragioni per cui la stella si destabilizza e crea le variazioni in luminosità che indichiamo
come outburst. I tempi scala degli outburst sono molto diversi tra loro. Alcuni si
accendono e si spengono nel giro di pochi mesi, altri hanno un’evoluzione più lenta e
prima di permettere al sistema di tornare in stato quiescente sono interrotti da una
seconda instabilità. L’ipotesi di runaway termonucleare di tipo nova, cioè di un processo
di innesco nucleare a catena, come accade per le simbiotiche novae ricorrenti RS Oph e T
CrB, prevede tempi più lunghi tra una fase attiva e l’altra e i deboli e consecutivi ouburst
che vediamo in banda U non darebbero conto dell’energia rilasciata da un’eruzione di
tipo nova. Inoltre, soltanto nane bianche di massa vicina al limite di Chandrasekar
potrebbero presentare eruzioni con una frequenza così elevata. La presenza di un disco
di accrescimento sembra esclusa per AG Dra dalla maggior parte delle diagnostiche, ma
non potrebbe comunque spiegare le variazioni di luminosità di 2-3 magnitudini. Uno
studio delle evoluzioni degli outburst sulle curve di luce di AG Dra nelle fasi attive a
confronto con sistemi simbiotici per i quali sono stati ipotizzati meccanismi scatenanti
di attività (ad esempio Z And, Sokoloski et al. (2006)) potrebbe confermare od escludere
alcune possibilità.
La grande quantità di profili Hα a media e alta risoluzione può permettere un’indagine
statistica sulle velocità radiali degli assorbimenti e sulla simmetria del core della riga.
In questo lavoro ci siamo limitati ad una descrizione qualitativa ma ulteriori analisi
potrebbero confermare l’ipotesi di autoassorbimento e fornire importanti informazioni
sulla struttura dinamica della regione del vento e su come possa variare in outburst.
Dumm et al. (1998) hanno risolto un modello cinematico per l’assorbimento di Hα in
funzione della fase orbitale per la stella simbiotica BX Monocerotis che potrebbe essere
applicato anche ad AG Dra.
Un’indagine più accurata che tenga conto di un calcolo di correzioni per l’estinzione
potrebbe essere eseguita anche in relazione alla stima dell’efficienza dello scattering Ra-
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man del sistema per il 2000 e per un secondo spettro del 2004 contemporaneo ad un’ac-
quisizione FUSE, su cui non abbiamo potuto eseguire misure per problemi di lettura
forniti dall’archivio on-line della missione. Sarebbe importante rivedere le stime eseguite
in letteratura e comprendere le cause della disomogeneità dei risultati ottenuti e se esse
dipendano dalle assunzioni fatte sui modelli o da un comportamento fisico del sistema.
Uno dei fattori determinanti per l’efficienza è la geometria della nebulosa sulla quale
sono ancora aperti molti dubbi. L’elevata efficienza per AG Dra è stata giustificata ipo-
tizzando la presenza di una regione O5+ nel vento neutro della gigante, in una regione
tra le due stelle. Una variazione di efficienza potrebbe indicare variazioni dei parametri
fisici di questa stessa regione. La ricerca di righe proibite, indicative di regioni a bassa
densità, negli spettri ad alta risoluzione potrebbe aggiungere informazioni sulle variazioni
in outburst della regione di formazione dello specifico ione associato.
Le righe Raman sono indirettamente rivelatrici della zona di formazione delle righe
di O VI che, almeno in parte, provengono da una zona molto vicina alla nana bianca e lo
studio delle variazioni dei profili, magari con l’applicazione della diagnostica di decom-
posizione in più componenti utilizzata in questo lavoro, potrebbe rivelare le variazioni
dinamiche del vento della nana bianca.
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Appendice A
Procedure di riduzione IDL
A.1 Fit di uno spettro unidimensionale
La seguente procedura consente di eseguire un’interpolazione di tipo spline di uno spettro
tra punti definiti dall’utente e restituisce un profilo spettrale smooth che può riprodurre
quello di un continuo.
; NAME:
; FITTA
;
; PURPOSE:
; Esegue il fit tramite la funzione spline permettendo la scelta e la correzione
; interattiva dei punti e dei relativi intervalli utilizzati per lo spline.
;
; CALLING SEQUENCE:
; Result = FITTA(wave,flux[,punti,intervalli,]fileout=fileout)
;
; INPUTS:
; wave: Valore della variabile indipendente (Angstrom).
;
; flux: Valore della variabile dipendente (unità adimensionali).
;
; punti: Valori della variabile indipendente su cui eseguire lo spline
; (possono essere valori diversi da quelli contenuti in wave).
; Se non specificato verrà usato un vettore di default.
;
; intervalli: Valori dei singoli intervalli (Angstrom) entro cui calcolare
; il valore medio di flux da utilizzare per lo spline.
; Se non specificato verrà usato un vettore nullo.
;
; OUTPUTS:
; Restituisce un vettore della funzione spline.
;
; KEYWORDS:
;
; FILEOUT: Nome del file su cui verranno salvate le variabili.
; Se non specificato i dati saranno salvati in SERVICE.SAV.
function fitta,w,f,vet,dvet,fileout=fileout
;cd,’C:\cygwin\home\user\iraf\Loiano\11apr07’
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;k=fitta(w,f)
n = n_params()
indici1=fltarr(n_elements(vet))
indici2=fltarr(n_elements(vet))
;caso fit senza intervallo e senza vettore in ingresso (solo per debug)
if (n eq 2) then begin
xx1=[3558,3721,3764,3808,3916,4055,4142,4226,4369,4413,4489,4588,4727,4938,5066,5173,5489,5706,6072,6156,6721,7031,7115,7473,7923,8460]
xx2=[3573,3721,3764,3808,3947,4055,4178,4270,4369,4437,4489,4640,4819,4998,5066,5329,5615,5794,6124,6316,6773,7044,7147,7525,7975,8640]
vet=[3565,3721,3768,3808,3931,4055,4162,4252,4370,4427,4489,4615,4775,4970,5066,5253,5552,5750,6100,6236,6750,7039,7130,7500,7950,8550]
endif
;caso di fit con punti ma senza intervalli
if n eq 3 then begin
;vet=[3565,3721,3768,3808,3931,4055,4162,4252,4370,4427,4489,4615,4775,4970,5066,5253,5552,5750,6100,6236,6750,7039,7130,7500,7950,8550]
xx1=vet
xx2=vet
endif
;caso di fit con vettore di punti e di intervalli dati in ingresso
if (n eq 4) then begin
xx1=vet-dvet
xx2=vet+dvet
endif
;cerco gli indici dei valori di w più vicini agli estremi dati (INTERNI ALL’INTERVALLO)
FOR k=0,n_elements(vet)-1 DO BEGIN
var=0
while (w[var] lt xx1[k]) do begin
var=var+1
indici1[k]=var
endwhile
print,’var=’,var
if (w[var] lt xx2[k]) then begin
while (w[var] lt xx2[k]) do begin
var=var+1
indici2[k]=var-1
endwhile
endif else begin
indici2[k]=var ;a questo punto avrò indici1[k]=indici2[k]=vet[k]
endelse
ENDFOR
print,’xx1=’,xx1,’xx2=’,xx2
print,’indici1=’,indici1,’indici2=’,indici2
print,’w[indici1]=’,w[indici1],’w[indici2]=’,w[indici2]
print,’vet=’,vet
print,’f[indici1]=’,f[indici1]
print,’f[indici2]’,f[indici2]
;calcola il valore medio del flusso negli intervalli dati
y=fltarr(n_elements(vet))
sig=fltarr(n_elements(vet))
sigper=fltarr(n_elements(vet))
for k=0,n_elements(vet)-1 do begin
y[k]=mean(f[indici1[k]:indici2[k]])
if indici1[k] ne indici2[k] then begin
sig[k]=stddev(f[indici1[k]:indici2[k]])
endif else begin
sig[k]=0
endelse
sigper[k]=(sig[k]/y[k])*100
print,’w=’,vet[k],’ sig/y=’,sigper[k],’%’
endfor
yi = INTERPOL( y, vet, w , /SPLINE )
plot,w,yi,psym=3
oplot,vet,y,psym=7
oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
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oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
ind=10 ;basta che sia diverso da zero
WHILE (ind ne 0) DO BEGIN
print,’0 per proseguire’
print,’1 per zoom in’
print,’2 per cancellare punto’
print,’3 per aggiungere punto’
print,’4 per zoom out’
print,’5 per correggere un intervallo selezionato’
read,ind
if (ind eq 1) then begin
print,’selezionare estremo inferiore’
cursor,l,ll & wait,.3
print,’selezionare estremo superiore’
cursor,s,ss
set_xy,l,s
plot,w,yi,psym=3
oplot,vet,y,psym=7
oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
endif
if (ind eq 2) then begin
print,’selezionare punto da eliminare’
cursor,punto,pp
tabinv,vet,punto,indice
if(fix(indice) lt fix(indice+0.5)) then begin
indice=indice+1
endif
vet(indice)=0
indz=where(vet eq 0)
ser=fltarr(n_elements(vet)-1)
if (indz eq 0 or indz eq n_elements(vet)-1) then begin
if indz eq 0 then begin
ser(0:n_elements(ser)-1)=vet(1:n_elements(ser))
vet=ser
ser(0:n_elements(ser)-1)=indici1(1:n_elements(ser))
indici1=ser
ser(0:n_elements(ser)-1)=indici2(1:n_elements(ser))
indici2=ser
endif
if indz eq n_elements(vet)-1 then begin
ser(0:n_elements(ser)-1)=vet(0:n_elements(ser)-1)
vet=ser
ser(0:n_elements(ser)-1)=indici1(0:n_elements(ser)-1)
indici1=ser
ser(0:n_elements(ser)-1)=indici2(0:n_elements(ser)-1)
indici2=ser
endif
endif else begin
ser(0:indz-1)=vet(0:indz-1)
ser(indz:n_elements(ser)-1)=vet(indz+1:n_elements(ser))
vet=ser
ser(0:indz-1)=indici1(0:indz-1)
ser(indz:n_elements(ser)-1)=indici1(indz+1:n_elements(ser))
indici1=ser
ser(0:indz-1)=indici2(0:indz-1)
ser(indz:n_elements(ser)-1)=indici2(indz+1:n_elements(ser))
indici2=ser
endelse
y=fltarr(n_elements(vet))
sig=fltarr(n_elements(vet))
sigeper=fltarr(n_elements(vet))
for k=0,n_elements(vet)-1 do begin
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y[k]=mean(f[indici1[k]:indici2[k]])
if indici1[k] ne indici2[k] then begin
sig[k]=stddev(f[indici1[k]:indici2[k]])
endif else begin
sig[k]=0
endelse
sigper[k]=(sig[k]/y[k])*100
print,’w=’,vet[k],’ sig/y=’,sigper[k],’%’
endfor
yi = INTERPOL( y, vet, w , /SPLINE )
plot,w,yi,psym=3
oplot,vet,y,psym=7
oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
endif
if (ind eq 3) then begin
print,’selezionare punto da aggiungere’
cursor,punto,pp & wait,.2
tabinv,w,punto,indice
if(fix(indice) lt fix(indice+0.5)) then begin
indice=indice+1
endif
vet=[vet,w[indice]]
ser=fltarr(n_elements(vet))
ser=vet[sort(vet)]
vet=ser
print,’selezionare un estremo per l intervallo’
cursor,punto,pp
tabinv,w,punto,indicei
if(fix(indicei) lt fix(indicei+0.5)) then begin
indicei=indicei+1
endif
dind=abs(indicei-indice)
indici1=[indici1,indice-dind]
ser=indici1[sort(indici1)]
indici1=ser
indici2=[indici2,indice+dind]
ser=indici2[sort(indici2)]
indici2=ser
y=fltarr(n_elements(vet))
sig=fltarr(n_elements(vet))
sigper=fltarr(n_elements(vet))
for k=0,n_elements(vet)-1 do begin
y[k]=mean(f[indici1[k]:indici2[k]])
if indici1[k] ne indici2[k] then begin
sig[k]=stddev(f[indici1[k]:indici2[k]])
endif else begin
sig[k]=0
endelse
sigper[k]=(sig[k]/y[k])*100
print,’w=’,vet[k],’ sig/y=’,sigper[k],’%’
endfor
yi = INTERPOL( y, vet, w , /SPLINE )
plot,w,yi,psym=3
oplot,vet,y,psym=7
oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
endif
;zoom out
if (ind eq 4) then begin
set_xy
plot,w,yi,psym=3
oplot,vet,y,psym=7
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oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
endif
;correggi intervallo selezionato
if (ind eq 5) then begin
print,’selezionare intervallo da correggere’
cursor,punto,pp & wait,.3
tabinv,vet,punto,indice
if(fix(indice) lt fix(indice+0.5)) then begin
indice=indice+1
endif
indice=fix(indice)
;set_xy,vet[indice]-100,vet[indice]+100
;plot,w,yi,psym=10
;oplot,vet,y,psym=7
;oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
;oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
;oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
print,’selezionare un nuovo estremo per l intervallo’
cursor,punto,pp
tabinv,w,punto,indicei
if (fix(indicei) lt fix(indicei+0.5)) then begin
indicei=indicei+1
endif
indicei=fix(indicei)
print,’indicei=’,indicei
tabinv,w,vet[indice],indveti
if (fix(indveti) lt fix(indveti+0.5)) then begin
indveti=indveti+1
endif
indveti=fix(indveti)
print,’indveti=’,indveti
dind=abs(indicei-indveti)
print,’dind=’,dind
indici1[indice]=indveti-dind
indici2[indice]=indveti+dind
print,indici1[indice],indici2[indice]
y=fltarr(n_elements(vet))
sig=fltarr(n_elements(vet))
sigper=fltarr(n_elements(vet))
for k=0,n_elements(vet)-1 do begin
y[k]=mean(f[indici1[k]:indici2[k]])
if indici1[k] ne indici2[k] then begin
sig[k]=stddev(f[indici1[k]:indici2[k]])
endif else begin
sig[k]=0
endelse
print,sig[k]
sigper[k]=(sig[k]/y[k])*100
print,’w=’,vet[k],’ sig/y=’,sigper[k],’%’
endfor
yi = INTERPOL( y, vet, w , /SPLINE )
plot,w,yi,psym=3
oplot,vet,y,psym=7
oplot,w[indici1],f[indici1],psym=1
oplot,w[indici2],f[indici2],psym=1
oplot,w,f,psym=10;,linestyle=2
endif
if (ind eq 0) then begin
;AGGIORNA XX1,xx2,dvet
xx1=w[indici1]
xx2=w[indici2]
dvet=abs(vet-xx1)
if keyword_set(fileout) eq 1 then begin
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;save,filename=fileout+’.xdr’,yi,vet,indici1,indici2,sig,sigper
;modificato il 29 aprile 08
;SAVE, /ALL, FILENAME = fileout+’.sav’
SAVE, y,vet,dvet,xx1,xx2,indici1,indici2,sig,sigper, FILENAME = fileout+’.sav’
endif else begin
;save,filename=’service.xdr’,yi,vet,indici1,indici2,sig,sigper
;modificato il 29 aprile 08
;SAVE, /ALL, FILENAME = ’service.sav’
SAVE, y,vet,dvet,xx1,xx2,indici1,indici2,sig,sigper, FILENAME = ’service.sav’
endelse
endif
endwhile
return,yi
end
A.2 Riduzione al continuo
La seguente procedura consente di eseguire la riduzione al continuo di uno spettro unidi-
mensionale dato in ingresso lo spettro stesso, il flat ed un’eventuale funzione di correzione
dei difetti dello spettro.
; NAME:
; RIDUCI
;
; PURPOSE:
; Riduce al continuo lo spettro contenuto in un file .FITS e salva le variabili in un file di nome
; ’folder’+’extention’.xdr.
;
; CALLING SEQUENCE:
; riduci,’folder’,’extention’,’spectrum filename’[,’flat filename’]
;
; INPUTS:
; ’spectrum filename’: Nome del file .FITS contenente lo spettro estratto e calibrato senza estensione.
;
; ’flat filename’: Nome del file .FITS contenente il flat estratto e calibrato senza estensione.
;
; OUTPUTS:
; La procedura restituisce un file contenente gli spettri nei vari stadi della riduzione.
pro riduci,cartella,ex,spettro,flat
cd,’C:\cygwin\home\user\iraf\Loiano\’+cartella
;CALLING PROCEDURE
;riduci,’11apr07’,’g4’,’g4cal’,’flat4cal’
np=n_params()
;dati i seguenti vettori contenenti i punti scelti per il continuo
;vengono selezionati gli intervalli da utilizzare a seconda
;del grism da trattare
vet=[3575,3766,3918,3989,4069,4205,4427,4588,4775,$ ;questi punti sono stati presi dalla rid del 27giu07
4970,5546,6636,6752,7119,7534,8448]
vet1=vet-[0,0,8,8,8,24,31,24,43,31,96,0,44,8,40,20]
vet2=vet+[0,0,8,8,8,24,31,24,43,31,96,0,44,8,40,20]
fex=mrdfits(spettro+’.fits’,0,h)
jdate=sxpar(h,’JDMID’)
w1=sxpar(h,’CRVAL1’)
dw=sxpar(h,’CDELT1’)
w=w1+findgen(n_elements(fex))*dw
w2=w[n_elements(w)-1]
;cerco nel vettore vet (valore centrale) il valore di indice interpolato per w1
tabinv,vet,w1,indice1
A.2 Riduzione al continuo 203
if(fix(indice1) lt fix(indice1+0.5)) then begin
indice1=indice1+1
endif
;cerco in vet1 (estremo inferiore) l’indice
while vet1[indice1] lt w1 do begin
indice1=indice1+1
print,indice1,vet1[indice1],w1
endwhile
tabinv,vet,w2,indice2
if(fix(indice2) lt fix(indice2+0.5)) then begin
indice2=indice2+1
endif
while vet2[indice2] gt w2 do begin
indice2=indice2-1
print,indice2,vet2[indice2],w2
endwhile
xx1=vet1[indice1:indice2]
xx2=vet2[indice1:indice2]
vets=vet[indice1:indice2]
dvets=abs(vets-xx1)
;imposto i valori scelti per il continuo dei flat
if ex ne ’g4’ then begin
vetf1=w1+dw*[1,65,123,202,222,245,250,260,265,281,306,319,333,363,420,456,494,558,629,670,760,820,895,971,1027,1138,1291] ; con gobba
vetf2=w1+dw*[7,61,121,150,200,230,428,500,542,640,700,802,884,971,1030,1077,1160,1223,1290] ; senza gobba
endif else begin
vetf1= [3558,3681,3813,3888,3948,4043,4147,4218,4358,4401,4425,4437,4441,4449,4457, $
4465,4497,4529,4549,4589,4608,4640,4672,4772,4823,4879,4998,5225,5368,5520, $
5774,6057,6220,6578,6817,7115,7418,7641,8082,8150]
vetf2=vetf1
endelse
dvetf1=fltarr(n_elements(vetf1))
dvetf2=dvetf1
if np eq 3 then begin ;non c’è il flat
print,’leggere il vettore da file? y/n’
risposta=’’
read,risposta
;se la risposta è ’y’ prende i valori di intervallo da un file precedente
if risposta eq ’y’ then begin
restore,’spettro’+ex+’.sav’
vets=vet
;dvets=abs(vet-w[indici1])
;modificato il 29 aprile 08
dvets=dvet
endif
fitfex=fitta(w,fex,vets,dvets,fileout=’spettro’+ex)
fcont=fex/fitfex
endif
if np eq 4 then begin ;c’è il flat
print,’leggere il vettore da file per il flat1? y/n’
risposta=’’
read,risposta
;se risposta è ’y’ prende i valori di intervallo per il flat
;da un file precedente
if risposta eq ’y’ then begin
restore,’flat1’+ex+’.sav’
vetf1=vet
;modificato il 29 aprile 08
;dvetf1=abs(vet-w[indici1])
dvetf1=dvet
endif
print,’leggere il vettore da file per il flat2? y/n’
risposta=’’
read,risposta
if risposta eq ’y’ then begin
restore,’flat2’+ex+’.sav’
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vetf2=vet
;dvetf2=abs(vet-w[indici1])
;modificato il 29 aprile 08
dvetf2=dvet
endif
risposta=’’
flat=mrdfits(flat+’.fits’,0,hf)
while risposta ne ’y’ do begin
fitf1=fitta(w,flat,vetf1,dvetf1,fileout=’flat1’+ex) ;con gobba
fitf2=fitta(w,fitf1,vetf2,dvetf2,fileout=’flat2’+ex) ;senza gobba
hump=fitf1/fitf2
set_xy
plot,w,hump
print,’accettare fit del flat? y/n’
read,risposta
endwhile
print,’leggere il vettore da file per lo spettro? y/n’
risposta=’’
read,risposta
if risposta eq ’y’ then begin
restore,’spettro’+ex+’.sav’
vets=vet
;dvets=abs(vet-w[indici1])
;modificato il 29 aprile 08
dvets=dvet
endif
fcor=fex*hump
fitfcor=fitta(w,fcor,vets,dvets,fileout=’spettro’+ex)
fcont=fcor/fitfcor
endif
restore,’spettro’+ex+’.sav’
ys=y
vets=vet
dvets=dvet
xx1s=xx1
xx2s=xx2
sigs=sig
sigpers=sigper
indici1s=indici1
indici2s=indici2
if np eq 3 then begin
fitcont=fitfex
endif else fitcont=fitfcor
save,filename=cartella+ex+’.xdr’,jdate,w,fex,fcont,fitcont,vets,dvets,xx1s,xx2s,sigpers,indici1s,indici2s
;crea un file .ps con i grafici della riduzione
set_plot,’ps’
device, FILENAME=ex+’.ps’
set_xy
!p.multi=[2,1,2]
plot,w,fex,psym=10,xstyle=[1],title=(’JD=’+strtrim(jdate)+’ grism=’+ex);,xrange=[800,1100];,yrange=[0,2e5];,xrange=[0,1300];,linestyle=2
oplot,w,fitcont
X = sin(2*3.14/5*findgen(6))/2
y= cos(2*3.14/5*findgen(6))/2
USERSYM, X, Y
oplot,vets,ys,psym=8
!p.multi=[1,1,2]
plot,w,fcont,xstyle=[1]
device, /close
if np eq 4 then begin
restore,’flat1’+ex+’.sav’
indici1f1=indici1
indici2f1=indici2
yf1=y
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sigf1=sig
sigperf1=sigper
vetf1=vet
dvetf1=dvet
xx1f1=xx1
xx2f1=xx2
indici1f1=indici1
indici2f1=indici2
restore,’flat2’+ex+’.sav’
indici1f2=indici1
indici2f2=indici2
yf2=y
sigf2=sig
sigperf2=sigper
vetf2=vet
dvetf2=dvet
xx1f2=xx1
xx2f2=xx2
indici1f2=indici1
indici2f2=indici2
fitcont=fitfcor
save,filename=cartella+ex+’.xdr’,jdate,w,fex,fcor,fcont,flat,fitcont,fitf1,fitf2,hump,$
vets,dvets,indici1s,indici2s,xx1s,xx2s,ys,sigs,sigpers,$
vetf1,dvetf1,indici1f1,indici2f1,xx1f1,xx2f1,yf1,sigf1,sigperf1,$
vetf2,dvetf2,indici1f2,indici2f2,xx1f2,xx2f2,yf2,sigf2,sigperf2
;crea un plot .ps del grafico di riduzione dello spettro
set_plot,’ps’
device, FILENAME=ex+’.ps’
set_xy
!p.multi=[4,1,4]
plot,w,flat,psym=10,xstyle=[1],title=(’JD=’+strtrim(jdate)+’ grism=’+ex);,xrange=[800,1100];,yrange=[0,2e5];,xrange=[0,1300];,linestyle=2
oplot,w,fitf1
;oplot,vetf1,yf1,psym=5
oplot,w,fitf2,linestyle=3
;oplot,vetf2,yf2,psym=4
!p.multi=[3,1,4]
plot,w,fex,xstyle=[1],title=(’JD=’+strtrim(jdate)+’ grism=’+ex);,xrange=[800,1100];,yrange=[0,2e5];,xrange=[0,1300];,linestyle=2
oplot,w,fcor,linestyle=3
!p.multi=[2,1,4]
plot,w,fcor,xstyle=[1],title=(’JD=’+strtrim(jdate)+’ grism=’+ex);,xrange=[800,1100];,yrange=[0,2e5];,xrange=[0,1300];,linestyle=2
oplot,w,fitcont
X = sin(2*3.14/5*findgen(6))/2
y= cos(2*3.14/5*findgen(6))/2
USERSYM, X, Y
oplot,vets,ys,psym=8
!p.multi=[1,1,4]
plot,w,fcont,xstyle=[1],title=(’JD=’+strtrim(jdate)+’ grism=’+ex);,xrange=[800,1100];,yrange=[0,2e5];,xrange=[0,1300];,linestyle=2
device, /close
endif
set_plot,’win’
!p.multi=0
set_xy
plot,w,fcont
end
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A.3 Misura dei parametri delle righe spettrali
La seguente procedura consente di misurare i parametri delle righe di emissione di spettri
dati in ingresso. Si tratta di una versione modificata di quella fornita dal pacchetto IDL
NASA per l’astrofisica.
;*PARAMETERS:
;
; WAVE (REQ) (I) (1) (I L F D)
; Required input vector containing the wavelength array associated
; with the spectrum.
;
; FLUX (REQ) (I) (1) (F D)
; Required input vector containing the flux data for the spectrum.
;
; W0 (REQ) (I/O) (0 1) (F D)
; Upon input, this parameter is a required scalar containing the
; laboratory wavelength of the feature.
; The procedure converts this parameter to a vector containing
; the results of the measurement.
; If W0 is a variable the results are returned in an array
; of the same name.
; W0(0)= the original value for W0.
; W0(1)= short wavelength limit to integration
; W0(2)= extremum of spectral line
; W0(3)= long wavelength limit to integration
; W0(4)= radial velocity for short wavelength limit
; to integration.
; W0(5)= radial velocity for extremum of spectral line
; W0(6)= radial velocity for the long wavelength limit
; to integration.
; W0(7)= flux at the short wavelength limit to the
; integration.
; W0(8)= flux at the spectral line extremum
; W0(9)= flux at the long wavelength limit to the
; integration.
; W0(10)=continuum flux
; W0(11)=residual flux at extremum
; W0(12)=equivalent width
; W0(13)=total flux in the feature.
; W0(14)=flux weighted wavelength for feature.
; W0(15)=flux weighted sigma, which for a
; gaussian profile can be related to the full
; width at half maximum.
; W0(16)=net flux in feature
; W0(17)=flux weighted wavelength, with continuum
; not included
; W0(18)=flux weighted sigma for net flux only.
;
; COMMENT (OPT) (I)
; Title for output.
function featurekatia2,wave,flux,w0,comment
;
npar = n_params(0)
if npar eq 0 then begin
print,’ FEATURE,WAVE,FLUX,W0,comment,noprint=nop’
retall
endif ; npar
parcheck,npar,[3,4],’FEATURE’
pcheck,wave,1,010,0011 ;check input parameters
pcheck,flux,2,010,0111
pcheck,w0,3,110,0011
w0 = float(w0) ;make w0 a real number
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dw=200
s=size(w0)
if s(0) gt 0 then w0=w0 ;convert to scalar
; plot the points about the feature using xmin and xmax
; if !x.range(1) equals 0 then plot ’dw’ points on each side
if !x.range(1) eq 0 then begin
tabinv,wave,w0,iw0
i1=(iw0-dw)>0
i2=(iw0+dw)<(n_elements(wave)-1)
print,’i1’,i1,’i2’,i2
i=indgen(i2-i1+1)+i1
endif else i=where((wave ge !x.range(0)) and (wave le !x.range(1)))
wavef = wave(i)
fluxf = flux(i)
; reverse input vectors if wavef is monotonically decreasing (for integ)
tes = wavef - shift(wavef,1)
a = where(tes lt 0,cnt)
if (cnt eq (n_elements(wavef)-1)) then begin
wavef = reverse(wavef)
fluxf = reverse(fluxf)
endif
plot,wavef,fluxf,xstyle=[1],ystyle=[1], $;,yrange=[0.7,5],$
ytitle=’Flux’,xmargin=[32,6],ymargin=[4,4]
oplot,wavef,fltarr(n_elements(wave))+1,linestyle=3
;print,’w=’,wavef,’ f=’,fluxf
cr = string("15b)
w = fltarr(4) & f = w
; *** sunview style plot device ***
; if (strlowcase(!d.name) ne ’tek’) then begin ;tek or not tek
; set up while loop
form = "($,’ wavelength= ’,f7.2,’ flux= ’,e10.3,a)"
;count = 0
; while loop for measurements
risposta=’n’
while risposta ne ’y’ do begin
cursor,x1,y1,/data
wait,0.3
;if ( x1 ge !x.crange(0) and x1 le !x.crange(1) and $
; y1 ge !y.crange(0) and y1 le !y.crange(1) ) then begin
print,form=form,x1,y1,cr
;mark cursor position
;print,’ ’ & wait,0.1
;count = count + 1
oplot,[x1],[y1],psym=7
w(1) = x1
f(1) = y1
cursor,x3,y3,/data
print,form=form,x3,y3,cr
oplot,[x3],[y3],psym=7
;wait,0.3
w(3) = x3
f(3) = y3
print,’w0=’,w0,size(w0)
w(2) = w0
f(2) = 1
ord = sort(w)
w = w(ord)
f = f(ord)
w(0) = w0
; oplot continuum
cont = (wavef-w(1)) * (f(3)-f(1)) / (w(3)-w(1)) + f(1)
oplot,wavef,cont
; fill in feature to be measured
tabinv,wavef,w,datapt
i1 = fix(datapt(1)) + 1
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i3 = fix(datapt(3))
for i=i1,i3 do $
plots,[wavef(i),wavef(i)],[cont(i),fluxf(i)],psym=0
; measure feature and output results
fmeas,wavef,fluxf,cont,datapt,meas
rv = (w-w0) * 2.997925e5 / w0
fcon = meas(0) / (w(3) - w(1))
resi2 = f(2) / fcon
result=fltarr(19)
result(0) = w
result(4) = rv(1:3)
result(7) = f(1:3)
result(10)=fcon
result(11) = meas
result(11) = resi2
if npar eq 3 then feature_out, result else $
feature_out, result,comment
line=where((wavef ge w(1)) and (wavef le w(3)))
if (min(fluxf(line)) lt 0) and (max(fluxf(line)) gt 0) then begin
print,$
’Warning: Your feature contains positive and negative fluxes.’
print,’This will adversely affect FTOT, WTOT, and WIDTOT.’
endif
print,’si desidera terminare?’
read,risposta
if risposta ne ’y’ then begin
plot,wavef,fluxf,xstyle=[1],ystyle=[1], $;,yrange=[0.7,5],$
ytitle=’Flux’,xmargin=[32,6],ymargin=[4,4]
oplot,wavef,fltarr(n_elements(wave))+1,linestyle=3
w(0)=0
endif
endwhile ; !err ne 4
print,’ ’
;endif
; print out results at left of page
if npar eq 3 then feature_out, result else feature_out, result,comment
if (n_elements(result) gt 0) then w0 = result ; return result in w0
return,w0
end ; feature
La seguente procedura dato in ingresso uno spettro od una lista di spettri, richiama
feature.pro e fa eseguire 3 misure da parte dell’utente dei parametri delle righe. Salva
tutti i parametri in un file relativo ad ogni riga.
pro misura2,grism,wm
;cd,’C:\cygwin\home\user\iraf\Loiano\ridotti_1mag_no_flat’
;if grism eq ’g4’ then wm=[4102,4340,4685,4861,4921,5016,5875,6678,6825,7065,7073]
;if grism eq ’g5’ then wm=[5875,6562,6678,6825,7065,7073]
;if grism eq ’g6’ then wm=[3888,3960,4026,4102,4120,4340,4388,4471,4685,4713,4861,4921,5016]
;if grism eq ’g8’ then wm=[6562,6678,6825,7065,7073]
filenames=FILE_SEARCH(’*0*.xdr’,/WINDOWS_SHORT_NAMES)
fnum=n_elements(filenames)
gr=strarr(fnum)
for k=0,fnum-1 do begin
result=strsplit(filenames[k],’.’,/extract)
filenames[k]=result[0]
gr[k]=strmid(filenames[k],7,2)
endfor
ig=where(gr eq grism)>0
fg=filenames(ig)
misurestr={misura,filename:’’ ,juldate:0.0D,eqw:0.0,wmeas:0.0,wleft:0.0,wright:0.0,fluxleft:0.0,fluxright:0.0}
misure=REPLICATE(misurestr,n_elements(fg)*3)
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for j=0,n_elements(wm)-1 do begin
ind=0
w0=wm[j]
risposta=’’
restore,fg[0]+’.xdr’
wave=w
flux=fcont
while risposta ne ’y’ do begin
set_xy,w0-200,w0+200
plot,wave,flux
print,’selezionare sul grafico intervallo per il plot’
cursor,x1,y1 & wait,0.3
dwplot=abs(x1-w0)
!x.range(0)=w0-dwplot>wave[0]
!x.range(1)=w0+dwplot<wave(n_elements(wave)-1)
!y.range(0)=0.9
!y.range(1)=y1
plot,wave,flux
print,’accettare intervallo selezionato?’
read,risposta
endwhile
for i=0,n_elements(fg)-1 do begin
restore,fg[i]+’.xdr’
wave=w
flux=fcont
;misuro le ew delle righe 3 volte per riga e salvo in un vettore ew il valore medio
;e in sigew la deviazione standard delle misure
for k=0,2 do begin
w0=featurekatia2(wave,flux,wm[j])
ew=w0[12]
wmea=w0[17]
wl=w0[1]
wr=w0[3]
fl=w0[7]
fr=w0[9]
misure[ind]={misura,fg[i],jdate,ew,wmea,wl,wr,fl,fr}
ind=ind+1
endfor
endfor
SAVE,misure, FILENAME=string(wm[j])+grism+’.sav’
endfor
set_xy
end#o misura2,grism,wm
La seguente procedura permette la creazione di un database per tutte le misure delle
righe di emissione, richiamando i parametri salvati da misura.pro.
pro ewdatabase
;cd,’C:\cygwin\home\user\iraf\Loiano\ridotti_1mag_no_flat’
filenames=FILE_SEARCH(’*.sav’,/WINDOWS_SHORT_NAMES)
fnum=n_elements(filenames)
rigastr={riga,data:’’,jdate:0.0D,grism:’’,satur:’’,wlab:0.0,wmea:0.0,sigw:0.0,ew:0.0,sigew:0.0}
righe=REPLICATE(rigastr,600)
ind=0
for k=0,fnum-1 do begin
restore,filenames[k]
ewarr=fltarr(n_elements(misure)/3)
wmeaarr=ewarr
sigewarr=ewarr
sigwarr=ewarr
grarr=strarr(n_elements(misure)/3)
for j=0, n_elements(ewarr)-1 do begin
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ewarr[j]=mean(misure[j*3:j*3+2].(2))
wmeaarr[j]=mean(misure[j*3:j*3+2].(3))
sigewarr[j]=stddev(misure[j*3:j*3+2].(2))
sigwarr[j]=stddev(misure[j*3:j*3+2].(3))
nome=misure[j*3].(0)
grarr[j]=strmid(nome,7,2)
dd=strmid(nome,0,2)
d=fix(dd)
mm=strmid(nome,2,3)
if mm eq ’feb’ then mm=’02’
if mm eq ’mar’ then mm=’03’
if mm eq ’apr’ then mm=’04’
if mm eq ’mag’ then mm=’05’
if mm eq ’giu’ then mm=’06’
if mm eq ’lug’ then mm=’07’
if mm eq ’ago’ then mm=’08’
if mm eq ’set’ then mm=’09’
if mm eq ’ott’ then mm=’10’
if mm eq ’nov’ then mm=’11’
if mm eq ’gen’ then mm=’01’
if mm eq ’dic’ then mm=’12’
m=fix(mm)
yy=strmid(nome,5,2)
yyy=fix(’20’+yy)
sat=strmid(nome,9)
fn=strmid(filenames[k],4,4)
righe[ind]={riga,dd+’/’+mm+’/’+yy,misure[j*3].(1),grarr[j],sat,float(fn),wmeaarr[j],sigwarr[j],ewarr[j],sigewarr[j]}
ind=ind+1
endfor
endfor
SAVE,righe,filename=’ewdata.xdr’
end
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